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PRÉFACE À LA TROISIÈME ÉDITION RUSSE 


La première édition de cet ouvrage a paru en 1967, et la deuxième, 
en 1975. L'essor que l’astrophysique théorique a connu pendant 
les deux dernières décennies a été extrêmement rapide, bien que 
les principes de cette discipline aient peu changé. Ceci fait que la 
troisième édition ne se distingue pas beaucoup des éditions précé- 
dentes, bien que de nombreux passages du texte aient été abrégés, 
alors que d’autres aient été considérablement complétés. Les acqui- 
sitions les plus récentes de l’astrophysique sont généralement expo- 
sées dans des cours spéciaux professés aux étudiants après l’assimila- 
tion du cours d'’Astrophysique théorique. 


PRÉFACE À LA DEUXIÈME ÉDITION RUSSE 


La deuxième édition de l’Astrophysique théorique se distingue 
de la première surtout par plusieurs compléments dus aux acquisi- 
tions de pointe de la discipline au cours de ces dernières années. 
D'autre part, les bibliographies données à la fin de chaque chapitre 
ont été sensiblement remaniées. Le texte a également été modifié 
quelque peu (correction des coquilles, précisions apportées à cer- 
tains renseignements, etc.). Pour une étude plus profonde des ques- 
tions posées dans l’ouvrage, le lecteur peut recourir aux monogra- 
phies de la série « Problèmes de l’Astrophysique théorique » publiées 
par les éditions « Naouka ». Les passages correspondants de l'ouvrage 
sont munis des renvois nécessaires. 


EXTRAITS DE LA PRÉFACE À LA PREMIÈRE 
ÉDITION RUSSE 


L'ouvrage que nous présentons au lecteur est rédigé sur la base 
des conférences professées par l’auteur pendant les deux dernières 
décennies aux étudiants de l’Université de Leningrad. 

Ces dernières années l’astrophysique théorique a connu des 
modifications notables. D'abord, l’ensemble des données d’observa- 
tion que doit interpréter l’astrophysique théorique s’est extrême- 
ment élargi. Ceci est lié dans une grande mesure à l'apparition 
et au développement rapide de la radioastronomie et de l’astrophysi- 
que extra-atmosphérique. D'autre part, l'astrophysique théorique 
elle-même a donné naissance à plusieurs idées nouvelles impor- 
tantes sur le très grand rôle des réactions nucléaires dans l’énergéti- 
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que et l’évolution des étoiles, sur l'influence considérable des forces 
électromagnétiques sur l’état des atmosphères stellaires et du milieu 
interstellaire, etc. En même temps, de nouvelles et puissantes 
méthodes ont été élaborées dans cette discipline (en particulier, dans 
la théorie de transfert du rayonnement), et les méthodes connues ont 
été perfectionnées dans le but d'utiliser les moyens offerts par les 
ordinateurs. 

L'ouvrage présenté compte huit chapitres. Les deux premiers 
traitent des problèmes de la formation du spectre continu et du 
spectre de raies des étoiles. Nous y analysons en détail les proces- 
sus d’absorption et d’émission de l’énergie rayonnante qui se 
déroulent dans un volume élémentaire, ainsi que les processus de 
transfert de l'énergie rayonnante à travers les couches superficielles 
d’une étoile. Nous montrons également comment déterminer d’après 
l'observation des spectres stellaires les conditions physiques dans 
les couches superficielles des étoiles et leur composition chimique. 

Le Chapitre III est spécialement consacré à l’atmosphère solaire. 
La proximité du Soleil nous permet d'étudier les détails de son dis- 
que, ainsi que les couches les plus extérieures de son atmosphère, la 
chromosphère et la couronne. Au Chapitre IV nous traitons des 
atmosphères planétaires, dont on sait qu'elles brillent en diffusant 
le rayonnement solaire. 

Le Chapitre V donne un exposé de la physique des nébuleuses 
gazeuses, section relativement simple et fort bien élaborée de l’astro- 
physique. Nous y accordons une grande place aux problèmes de 
l'ionisation et de l’excitation des atomes, à la formation des spectres 
d'émission, etc. Les résultats obtenus sont appliqués ensuite à l’exa- 
men des étoiles non stationnaires (Chapitre VI) et du milieu inter- 
stellaire (Chapitre VII). Le livre se termine par le chapitre consacré 
à la théorie de la structure interne des étoiles. 

Dans son ouvrage l’auteur n’a pas cherché à exposer toutes les 
sections de l’astrophysique théorique avec la même plénitude. S'il 
avait procédé autrement, l'ouvrage, étant donné son volume, aurait 
été constitué de parties hétéroclites ne pouvant servir à des buts 
didactiques. L'auteur examine surtout les problèmes relatifs aux 
champs de rayonnement des objets cosmiques et à la formation de 
leurs spectres dans les différents domaines. Cette particularité du 
cours est parfaitement naturelle, l'étude des spectres des objets cos- 
miques constituant la base de l’astrophysique théorique. 

Le manuscrit du livre a été revu par. V. Ivanov et N. Minine, 
collaborateurs de la chaire d’Astrophysique de l’Université de Lenin- 
grad, qui ont apporté de nombreuses et précieuses suggestions. 
Plusieurs propositions importantes visant à améliorer l'ouvrage ont 
été dues à S. Kaplan. L'auteur leur exprime sa profonde reconnais- 
sance. 

V. Sobolev 


CHAPITRE PREMIER 


PHOTOSPHÈERES STELLAIRES 


On appelle photosphère d'une étoile la couche d’où le rayonne- 
ment du spectre continu parvient à l'observateur. Au-dessus de la 
photosphère se situe l'atmosphère qui donne un spectre de raies. 
Bien entendu, il n'existe pas de frontière bien nette entre la photo- 
sphère et l’atmosphère, mais néanmoins les raies spectrales appa- 
raissent généralement dans des couches plus élevées que celle 
du spectre continu. Sous la photosphère se trouve l’intérieur non 
accessible à l’observation. Nous verrons par la suite que pour la 
grande majorité des étoiles la photosphère est relativement mince, 
c'est-à-dire que son épaisseur est bien plus petite que Île rayon 
de l'étoile. 

C'est précisément la luminosite de la photosphère qui déter- 
mine l'éclat de l'étoile, d’où le nom de photosphère: sphère de 
lumière. Cependant, l’énergie n’est pas produite à son intérieur. Ses 
sources reposent dans les couches plus profondes de l'étoile, alors 
qu’à travers la photosphère l'énergie se propage vers l’extérieur. 

Dans les premières recherches de la théorie des photosphères il 
a déjà été établi que dans celles-ci l'énergie est transportée surtout 
par rayonnement. Le transfert de l'énergie par conduction thermique 
ne joue pas de rôle notable par suite de la petitesse du coefficient de 
conductivité thermique des gaz. Son transfert par convection ne 
peut présenter de l’intérêt que pour des régions isolées de la photo- 
sphère. 

L'étude du transfert de l'énergie rayonnante est le problème 
fondamental de la théorie des photosphères. Sa résolution est liée 
à l'établissement de la structure des photosphères, c'est-à-dire 
à l’obtention de la dépendance entre la densité, la température et 
autres quantités physiques d’une part, et la profondeur, de l’autre. 

L'une des tâches les plus importantes de la théorie est d’établir 
la répartition de l'énergie dans le spectre continu d’une étoile. En 
comparant la répartition théorique et observée de l'énergie, on 
peut vérifier les hypothèses qui sont à la base de la théorie. 

Un développement conséquent de la théorie des photosphères et 
des atmosphères stellaires est donné dans les ouvrages de E. Milne, 
S. Rosseland, V.. Ambartsoumian. 
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$ 1. Equilibre radiatif de la photosphère stellaire 
1. Champ de rayonnement. Puisque notre problème immédiat 


consiste à analyser le champ de rayonnement de la photosphère, il 
nous faut introduire en premier lieu les quantités caractéristiques 
de ce champ. 

L'une d'elles est l'intensité de rayonnement. Voici comment 
on la détermine. En un point donné de l'espace prenons une aire 
élémentaire perpendiculaire à la direction du rayonnement. Si la 
grandeur de l’aire est do, et le rayonnement tombe dans l’intervalle 
de fréquences de v à v + dv dans un angle solide dw pendant un 
temps dt, alors la quantité d'énergie rayonnante dE, reçue par l’aire 
sera proportionnelle à do dv do dt, c’est-à-dire 


dE, = 1, do dx do dt. (1.1) 


Le coefficient de proportionnalité qui figure dans cette formule 
s'appelle intensité de rayonnement. On peut dire que l’intensité de- 
rayonnement est la quantité d'énergie rayonnante qu'une aire unitai- 
re perpendiculaire à la direction du rayonnement reçoit dans une 
gamme de fréquence unitaire, par unité de temps, dans un angle 
solide unitaire. En genéral, l'intensité de rayonnement dépend des. 
coordonnées du point donné, de la direction du rayonnement et dela 
fréquence v. Si l'intensité de rayonnement est donnée, on peut 
également déterminer sans peine les autres quantités caractéristiques 
du champ de rayonnement. L'une d’elles est la densité de rayonne- 
ment p, qui est la quantité d'énergie rayonnante dans l'intervalle: 
de fréquence unitaire, par unité de volume. 

Pour exprimer p, à l’aide de 7, procédons de la façon suivante. 
Supposons d’abord que le rayonnement d'intensité 7, sur l'inter- 
valle de fréquences de v à v + dv sur une aire do qui lui est perpen- 
diculaire en un temps dt à l’intérieur d’un petit angle solide Ao. 
Alors, la quantité d'énergie rayonnante reçue par l'aire s'écrit: 
I, do dv dt Aow. Il est clair que cette énergie occupe le volume 
do c dt, où cest la vitesse de la lumière. Aussi, la quantité d'énergie 
rayonnante relative reçue par unité de volume est-elle égale à 
I, dv Aw/c. D'autre part, cette même quantité vaut par définition 
p, dv. Par conséquent. dans notre cas 


ps Le . (1.2) 


Dans le cas général, lorsque le rayonnement incident sur le 
volume vient de tous les côtés, la densité de rayonnement p, est. 
exprimée par la formule: 


1 
po=— | 7, du, (1.3) 


où l'intégration porte sur tous les angles solides. 
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I1 est également facile d'exprimer par l'intensité le flux de 
rayonnement },, quantité d'énergie rayonnante passant par unité 
de temps dans toutes les directions par l’aire unitaire dans l'intervalle 
de fréquence unitaire. Pour ce faire, considérons d’abord le rayonne- 
ment traversant l'aire do dans la direction qui fait un angle 6 avec 
sa normale extérieure (fig. 1). Dans notre cas, la surface de l'aire 


ly 
du 
5 
do 
Fig. À 


élémentaire perpendiculaire à la direction du rayonnement est 
égale à do cos 8. La quantité d'énergie rayonnante reçue par l’ai- 
re do sous un angle Ÿ à la normale à l’intérieur de l’angle solide do 
en un temps dt sur l'intervalle de fréquences de v à v + dv est donc 
égale à J, do cos Ô dv dt dw. En intégrant cette expression sur 
toutes les directions, on obtient une quantité égale par définition 
à H, do dt dv. Donc 


H, — \ I, cos Ô do. (1.4). 


Dans le système de coordonnées sphériques avec axe polaire 
orienté suivant la normale extérieure vers l’aire do, un élément de 
l’angle solide vaut : do — sin Ô dô dy, où œ est l’azimut de la direc- 
tion du rayonnement. L'expression du flux de rayonnement peut 
donc s'écrire: 


27 x 
H,= ( dy ( I, cos 8 sin  d6. (4.5) 
0 0 


Puisque cos Ÿ << 0 pour Ÿ > x/2, la formule (1.5) entraîne 
que le flux de rayonnement H, est la différence de deux quantités 
positives 

Hy = y — 6%, (1 6) 
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où 
27 71/2 
8,= | dp | Z,c0s 8 sin 8 d8 (4.7) 
0 0 
et 
27 7 
Ev= — | ap ( TJ, cos Ÿ sin Ÿ dû. (1.8) 
0 x/2 


La quantité &, représente l'éclairement de l'aire d’un côté, et la 
quantité @, l’éclairement de l’autre côté. De la sorte, le flux de 
rayonnement passant par une aire est Ja différence des éclairements 
de cette aire. 2 

Signalons une propriété importante de l'intensité de rayonnement : 
dans un espace vide, c'est-à-dire en l'absence de l'absorption et de 
l’émission d’une énergie rayonnante, l'iftensité ne change pas le 
long du rayon. * 

Pour démontrer cette propriété prenons sur le rayon deux aires 
élémentaires perpendiculaires au rayon, situées à la distance s l’une 
de l’autre. Soient do et do” les surfaces de ces aires et do et do’ 
les angles solides sous lesquels l’une des aires est vue à partir de 
l'autre. En considérant l'énergie rayonnante passant par les deux 
aires, nous pouvons écrire: 1, do do ‘= I; do’ dw”, où 1, et 1; sont 
les intensités du rayonnement incident respectivement sur l’une et 
sur l’autre aire. Or dw = s° do” et dw”’ — s° do. Donc, comme nous 
l’avons avancé, Z: = J+. | 

Ce qui vient d'être dit implique, en' particulier, que l'intensité 
du rayonnement solaire est la même sur toute la distance du Soleil 
à la Terre qu’à la sortie du Soleil. Cependant, il est évident que la 
densité et le flux de rayonnement diminuent à mesure qu'on s'éloi- 
gne du Soleil. 

2. Equation de transfert du rayonnement. Nous avons déjà dit 
que dans un espace vide l’intensité de rayonnement ne change pas 
le long du rayon. Maintenant nous supposerons que l'espace est 
rempli d’un milieu susceptible d’absorber et d'émettre de l'énergie 
rayonnante. L’intensité de rayonnement changera alors le long du 
rayon, et nous allons déduire l’équation qui décrit cette variation. 
Cependant, introduisons au préalable dans notre analyse des quanti- 
tés caractéristiques des pouvoirs absorbant et émissif du milieu. 

Admettons que l'aire do perpendiculaire à la direction du rayon- 
nement reçoit un rayonnement d'intensité 7, à l’intérieur d'un 
angle solide do dans l'intervalle de fréquences de v à v + dv en un 
temps dt. La quantité d’énergie incidente est égale à 7, do do dv dt. 
Si le milieu est capable d’absorber le rayonnement, sur le parcours ds 
il absorbera une certaine partie de la quantité d'énergie mention- 
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née; cette partie est proportionnelle à ds. Nous la noterons «ds. 
Ainsi, la quantité d'énergie absorbée sur le parcours ds est 


a, ds I, do dw dv dt. (1.9) 


La quantité «, s'appelle taux ou coefficient d'absorption. La part de 
l'énergie absorbée «, ds étant une quantité adimensionnelle, le 
taux d'absorption &, a une dimension inverse à la longueur. Notons 
que le taux d'absorption dépend de la fréquence du rayonnement et 
des coordonnées du point donné, mais ne dépend pas de la direc- 
tion du rayonnement dans un milieu isotrope. | 

Si le milieu est également capable d'émettre de l'énergie, la 
quantité d'énergie émise par le volume dV à l’intérieur de l’angle 
solide do dans l'intervalle de fréquences de v à v+dv en un temps 
dt est: proportionnelle à av V de. dv dt. Gette . quantité d'énergie 
sera notée, 


e., dV do dv dt a (1.10} 


et la quantité e, sera appelée taux d'émission. Par conséquent, le 
taux d'émission est la quantité d'énergie émise par unité de temps 
par le volume unitaire dans un angle solide unitaire dans l° intervalle 
unitaire de fréquence de v à v'+ dv. Le taux d'émission dépend de la 
fréquence v, des coordonnées du point donné et, en général, de la 
direction du rayonnement. 

En admettant que les quantités «, et.e, sont données, cherchons 
comment varie l'intensité de rayonnement le Jong du rayon. Suppo- 
sons à cet effet que le champ de rayonnement est stationnaire, c'est- 
a-dire qu'il ne change pas avec le temps. 

Prenons un cylindre élémentaire dont l’axe est orienté selon le 
rayon donné. Soit do l'aire de la base du cylindre, et ds, sa hauteur, 
celle-ci étant petite devant les dimensions linéaires de la base. 
Considérons le rayonnement incident et issu du cylindre en un temps 
dt à l’intérieur d’un angle solide do dans l'intervalle de fréquences 
de v à v + dv. Si l'intensité du rayonnement incident est 7,, la 
quantité d'énergie reçue par le cylindre est 


I, do do dv dt. 


Désignons l'intensité issue du cylindre par 7, + di,. Alors, la 
quantité. d'énergie issue du cylindre s'écrit : 


(7, + dI,) do do dv dt. 


La différence entre les quantités d'énergie indiquées apparaît 
aussi bien à la suite de l’absorption d’énergie dans le cylindre qu’ à 
la suite de l'émission d'énergie par ce dernier. La quantité d'énergie 
absorbée est déterminée par l'expression (1.9). Quant à l'énergie 
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émise, elle est donnée par l’expression (1.10) si on y pose dV = do ds. 
Alors, on obtient 


(7, + dI,) do do dv dt — 
— 1, do do dv dt — a, ds TI, do do dv dt + e, do ds dw dv dt, 


ou après les réductions nécessaires, 


dly 
= als + es. (1.11) 


Cette équation est celle que l’on cherche et qui détermine précisé- 
ment la variation de l'intensité de rayonnement lors de son passage 
à travers un milieu absorbant et émissif. On l'appelle équation de 
transfert du rayonnement. 

Dans le cas particulier d’un milieu où l’énergie rayonnante est 
absorbée et où il n’y a pas d’émission (c’est-à-dire lorsque &, + 0 
et e, — 0), au lieu de l'équation (1.11) on a 


dl, 
= — al. (1.12) 


L'intégration de cette équation donne: 


8 
— a, (s°) ds” 


I,(s)=1,(0)e Ÿ , (1.13) 


où Z, (0) est l'intensité de rayonnement pour s — 0 (par exemple, 
l'intensité du rayonnement incident sur un milieu). 
La quantité adimensionnelle 
s 
a, (s') ds” 
0 


s’appelle distance optique entre deux points. Lorsque le rayonne- 
ment parcourt une distance optique unitaire l'intensité de rayonne- 
ment diminue de e fois. 

Dans le cas général (avec x, = 0 et e, 0), en résolvant l'équa- 
tion (1.14) par rapport à 7, on obtient 


_ a. (s’) ds’ 5 _ | a. (s”)ds” 
I,(s)=1,(0)e 9 + | e,(s')e 


0 


ds'. (1.14) 


La relation (1.14) peut être nommée forme intégrale de l'équation 
de transfert du rayonnement. 

Nous voyons que dans le cas général l’intensité de rayonnement 
.se compose de deux termes. Le premier terme représente l'intensité 
de rayonnement initial (au point s — 0) affaibli par suite de l’absorp- 
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tion sur le parcours de 0 à s. Le deuxième terme est l'intensité du 
rayonnement dû à l'émission d'énergie rayonnante sur le parcours 
de 0 à set à son affaiblissement correspondant en vertu de l'absorption 
sur le parcours du point d'émission s’ au point envisagé s. 

3. Equation d’équilibre radiatif. Si l'on connaît le coefficient 
d'émission e, et le coefficient d'absorption «,, l’équation de trans- 
fert du rayonnement (1.11) permet de trouver l’intensité de rayonne- 
ment Z,. D'habitude, dans les problèmes sur le transfert du rayonne- 
ment le coefficient d'émission e, n’est pas donné, mais dépend de la 
quantité d'énergie rayonnante absorbée par un volume élémentaire, 
c'est-à-dire des quantités &., et Z,. Pour trouver cette dépendance il 
faut examiner les processus énergétiques se déroulant dans un volu- 
me élémentaire du milieu considéré. 

Ces processus sont spécifiques pour chaque problème. Nous envi- 
sagerons ici les processus énergétiques se déroulant dans un volume 
élémentaire de la photosphère stellaire. 

Nous avons déjà dit dans l'introduction de ce chapitre que la 
photosphère ne possède pas de sources d'énergie et que l'énergie 
produite à l’intérieur des étoiles est rayonnée à travers la photosphère. 
De ce fait, l'émission de chaque volume élémentaire de la photo- 
sphère a lieu au prix de l'énergie rayonnante absorbée par ce volume. 
En supposant la photosphère stationnaire, nous pouvons dire que 
chaque volume élémentaire émet autant d'énergie qu’il en absorbe. 
Cet état de la photosphère s'appelle équilibre radiatif. 

Bien entendu, l’état d'équilibre radiatif n'est propre qu'aux photo- 
sphères des étoiles qui ne subissent pas de variations rapides avec 
le temps. On sait que c’est le cas de la grande majorité des étoiles et 
ce sont précisément elles qui feront l’objet du présent chapitre. 
Les étoiles dont l'éclat et le spectre subissent des variations rapides 
(par exemple, les novae) seront examinées plus loin (voir Chapi- 
tre VI). 

Donnons l’énoncé mathématique de la condition de l'équilibre 
radiatif. À cet effet cherchons la quantité d'énergie rayonnante 
absorbée par un volume élémentaire et la quantité d'énergie émise 
par ce volume. 

Prenons un volume élémentaire avec une aire de base do et une 
hauteur dr. Supposons que ce volume reçoive un rayonnement d'’in- 
tensité 7, à l’intérieur de l’angle solide do dans la direction formant 
un angle Ÿ avec la normale à la base. La quantité d'énergie reçue 
par le volume dans l'intervalle de fréquences de v à v+-dv en un temps 
dt est I, do cos 8 dwdv dt. Le chemin parcouru dans le volume 
par le rayonnement étant dr sec Ÿ, la part absorbée de la quantité 
totale d'énergie reçue par le volume est &, dr sec Ÿ. Par conséquent, 
la quantité d'énergie absorbée s'écrit: 


do dr dt «, I, dv do. 
2—01064 
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Pour obtenir la quantité totale d'énergie absorbée par le volume 
il faut intégrer cette expression sur toutes les fréquences et toutes les 
directions. Il en résulte que la quantité totale d’énergie absorbée 
par le volume est donnée par l’expression: 


do dr dt ( a, dv | I, do. (1.45) 
0 


D'après (4.10) la quantité d'énergie émise par le volume do dr 
en un temps dt à l’intérieur d’un angle solide do dans l'intervalle de 
fréquences de v à v + dv, vaut 


e, do dr do dv dt. 


L'énergie du spectre continu étant émise par un volume élémentaire 
avec la même probabilité dans toutes les directions, pour la quantité 
d'énergie totale émise par ce volume on obtient l’expression: 


4n do dr dt ( e, dv. (1.16) 
0 
En égalant les expressions (1.15) et (1.16), on trouve 


&n \ a dv= | œ&, dv ( I, do. (117) 
0 0 


(1.17) s'appelle équation d'équilibre radiatif. 

L’équation de transfert du rayonnement (1.11) et celle de l’équi- 
libre radiatif (1.17) font partie des formules fondamentales de la 
théorie des photosphères stellaires. 

4. Modèle géométrique de la photosphère. L’équation (1.11) est 
Ja forme la plus générale de l'équation de transfert du rayonnement. 
Dans des cas concrets, la forme de celle-ci est déterminée par le 
système de coordonnées adopté, ainsi que par les arguments dont 
dépend l’intensité de rayonnement. 

Nous pouvons admettre qu'une étoile possède une symétrie 
sphérique. L’intensité de rayonnement 7, dépend alors des deux 
arguments, de la distance r au centre de l’étoile et de l’angle Ÿ entre 
la direction du rayonnement et celle du rayon vecteur. Dans notre 
Cas nous avons: 

dly __Ô1, dr | ôly dô 


D = x à T0 à (1.18) 


et 
cos, 0 —_ snè (1.19) 


T 
ds ds r 
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Aussi dans le cas d’une photosphère à symétrie sphérique l'équation 
de transfert du rayonnement se met-elle sous la forme : 


ôT, inŸ O1, 
Fr  — — 56 = —ayly+ es. (1.20) 


cos Ÿ 


Dans le cas considéré l’équation d'équilibre radiatif (1.17) peut 
être remplacée par une autre, plus simple, de sens physique analogue. 
En intégrant l'équation (1.20) sur toutes les fréquences et toutes 
les directions on obtient: 


4 4 (r2 H,dv)= — ( a, dv ( I, do + 4x ( e,dv. (1.21) 
0 0 0 


J1 s'ensuit que si l'équation (1.17) est respectée, l’équation 


+ (r2 | Ædv)=0 (1.22) 
0 


doit être vérifiée elle aussi. 
I1 découle de (1.22) que 


| Adw=+, (1.23) 
0 


où C est la constante déterminée par les sources d'énergie de l'étoile. 


r 
Ty 


Fig. 2 


La relation (1.23) tout comme l'équation (1.17) est une consé- 
quence de l’absence dans la photosphère de sources et de déversoirs 
d'énergie. 

Nous avons déjà dit que presque toutes les étoiles possèdent des 
photosphères dont l'épaisseur est négligeable devant le rayon de 
l'étoile. Pour ces étoiles les équations (1.20) et (1.23) peuvent être 


2e 
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sensiblement simplifiées, sauf pour des étoiles de types particuliers 
(par exemple, du type Wolf-Rayet). 

Si l’épaisseur de la photosphère est bien plus petite que le rayon 
de l’étoile, les couches photosphériques peuvent être considérées non 
pas comme sphériques, mais comme planes parallèles (fig. 2). Dans 
ce cas l’angle 8 ne change pas le long du rayon et au lieu de l’équa- 
tion (1.20) on obtient 


al, 


dr. — — al, + Es. (1.24) 


cos Ÿ 


La distance r au centre de l'étoile variant dans la photosphère 
dans de très petites limites, au lieu de l'équation (1.23), on a 


| H, dv = const. (1.25) 
0 


Ainsi, en examinant le champ de rayonnement dans la photo- 
sphère des étoiles « ordinaires », il convient d'appliquer les équations 
(1.24) et (1.17) ou les équations (1.24) et (1.25). 


$ 2. Théorie des photosphères à coefficient 
d'absorption indépendant de la fréquence 


1. Equations fondamentales. Dans la théorie des photosphères 
on supposait initialement que le coefficient d'absorption soit indé- 
pendant de la fréquence, hypothèse qui a simplifié sensiblement la 
théorie. Toutefois, par la suite il a été établi que cette approximation 
est très grossière. Néanmoins, la théorie des photosphères à coeffi- 
cient d'absorption indépendant de la fréquence présente toujours de 
l'intérêt du fait qu'elle peut être envisagée comme la première 
approximation d’une théorie plus rigoureuse. 

En admettant que le coefficient d'absorption est indépendant de la 
fréquence (&œ, — «), au lieu de l'équation de transfert du rayonne- 
ment (1.24) et de l’équation d'équilibre radiatif (1.17), on obtient 


cos Ÿ a = — al, +e,, (2.1) 
4n \ e, dv=a\ dw\ 7,dv. (2.2) 
fatal 
Introduisons les notations: 
( I,dv= I, ( e, dv= 8. (2.3) 


0 0 
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La quantité Z peut être nommée intensité de rayonnement totale, 
et la quantité e, taux d'émission total. 
En intégrant l'équation (2.1) sur toutes les fréquences, on trouve : 


cos Ÿ P=—al+e, (2.4) 


et l'équation (2.2) se récrit sous la forme: 
äne = a | I du. (2.5) 


En étudiant le transfert de rayonnement dans un milieu quelcon- 
que, il est logique de passer des distances géométriques aux distan- 
ces optiques. Dans notre cas, il est commode d'introduire la profon- 
deur optique t calculée d’après la formule: 


T— \ a dr. (2.6) 


Posons également 
= as. (2.7) 
Alors, les équations (2.4) et (2.5) se mettent sous la forme : 


cos Ÿ DIS, 
sr do (2.8) 
= | 4an 


Ainsi, nous avons obtenu deux équations qui déterminent deux 
fonctions inconnues Z et S. 

Dans le système d’équations (2.8) la quantité Z est fonction de 
et Ô et la quantité S, fonction de t. En retenant que dw = sin Ô dû dy 
et en procédant à l'intégration sur @ dans les limites de 0 à 2x, 
au lieu de (2.8) on obtient 


cos ED 7 (x, 8)—S (x), 
,? (2.9) 
S=<+ rt, 8) sin 6 d8. 


0 


Au système d'équations (2.9) il faut encore adjoindre la condition 
aux limites. Elle traduit le fait qu'aucun rayonnement provenant de 
l'extérieur n'’atteint l’étoile, c’est-à-dire 


I(0,9)=0 pour 8>—+.. (2.10) 
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D'autre part, pour obtenir une solution bien définie du système 
d'équations (2.9) sous la condition aux limites (2.10) il faut encore 
donner le flux de rayonnement total dans la photosphère 


L 
H — ARE: (2.11) 
où L est la luminosité de l’étoile (la quantité d'énergie totale émise 
par l'étoile en 1 s) et À, son rayon. 

En astrophysique les systèmes d'équations du type (2.9) sont 
très fréquents. De telles équations se présentent également en géo- 
physique (étude de la diffusion de la lumière dans l’atmosphère 
terrestre et les bassins). Certains problèmes de la physique, par 
exemple celui de la diffusion des neutrons, aboutissent également 
à des équations analogues. De ce fait, les systèmes du type (2.9) 
ont été l’objet de nombreuses recherches et plusieurs méthodes sont 
proposées pour leur résolution (voir [4] et [5]). 

Nous décrirons ci-dessous certaines de ces méthodes qui présen- 
tent le plus d’intérêt pour l’astrophysique. 

2. Solution approchée des équations. Pour résoudre le système 
d'équations (2.9) on a proposé des méthodes approchées fondées sur 
le calcul de la moyenne de J’intensité de rayonnement selon les 
directions. La première de ces méthodes est due à Schwarzschild et 
Schuster, la seconde, à Eddington. Nous allons résoudre le système 
d'équations (2.9) à l’aide de chacune des méthodes citées. 

Méthode de Schwarzschild-Schuster. Désignons par Z, (t) l’inten- 
sité moyenne du rayonnement allant de bas en haut et par 7, (x), 
l'intensité moyenne du rayonnement allant de haut en bas. Ces 
quantités valent: 


zx/2 EL 4 
I, (x) = | I(x, #)sin 8 d8, La (r) = \ I(x, 8)sinô dô. (2.12) 
0 x/2 


En multipliant la première des équations (2.9) par sin ÔŸ dû et en 
intégrant sur les limites de 0 à x/2, on obtient 


x/2 
_ \ I (x, $) cos ® sin 8 d8—J,(x)—S (x). (2.13) 
0 


Mettons l’intégrale du premier membre de cette équation sous une 
forme approchée 


x/2 
L(x, Ô) cos 9 sin 8 48 — + Ji (r), (2.14) 
0 
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c'est-à-dire faisons sortir du signe d'intégration la valeur moyenne 
du cos 5 dans la demi-sphère supérieure, égale à {/,. Alors, au lieu 
de (2.13), on a 


4 dT (x) 
2 dt 


En multipliant la première des équations (2.9) par sin Ô dd et en 
intégrant dans les limites de x/2 à x, on trouve d’une façon analogue 
___ 1 di:(T) 

2 dt 


= [,(T) —S (T). (2.15) 


= [,()—S (r). (2.16) 


A l'aide des quantités JZ, (x) et Z, (t) la deuxième des équa- 
tions (2.9) se récrit de la façon suivante: 


S(r)=+ La (r) +7 (0. (2.17 


De la sorte, nous avons passé du système d’équations (2.9) au 
système d'équations (2.15)-(2.17) qui est très simple à résoudre. 

En additionnant terme à terme les équations (2.15) et (2.16) et 
en utilisant (2.17), on trouve 


(D —1:() =<F, (2.18) 


où F est une constante arbitraire. En retranchant (2.16) de (2.15) 
et en tenant compte de (2.18), on obtient 


I1(x) +1a(x) =2Fr +C, (2.19) 


où C est une nouvelle constante. 

Pour calculer les constantes F et C considérons d’abord la con- 
dition aux limites (2.10). Dans notre cas elle signifie que Z, (0) — 0. 
En obtenant à partir de (2.18) et (2.19) la quantité 7, (0) et en utili- 
sant cette condition, on obtient 


C =F. (2.20) 


Quant à la constante F, elle est exprimée à l’aide du flux de 
rayonnement total Æ7, constant dans la photosphère et donné par la 
formule (2.11). Par définition, le flux de rayonnement total est 

x 
H = 2x ( I (xt, Ÿ) cos Ÿ sin Ÿ dô. (2.21) 
0 
Pour l’approximation adoptée 
i 1/2 ; x 
H=2x|[+ | Z(x, 8) sin 8 d8 —+ ( I (r, 8) sin 8 d6 |— 
0 x/2 


=7{(7,(t)—7/,(7)1. (2.22) 
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En comparant (2.22) et (2.18) on obtient 
H =n1F. (2.23) 


En portant (2.19) et (2.20) dans (2.17) on obtient l’une des fonc- 
tions cherchées: 


S(t=F(r++). (2.24) 


A l’aide de la première des équations (2.9) l’autre fonction cherchée 
I (rt, Ÿ) est exprimée sans peine à travers S (x). 

Méthode d'Eddington. Multiplions la première des équations (2.9) 
par 2x cos À sin 8 dô et intégrons de 0 à x. En appliquant la formu- 
le (2.21) on obtient 

I 
2 + ( I (x, #) cos? 8 sin ÿ d0 = A. (2.25) 
0 
Faisons sortir de l'intégrale la valeur moyenne de cos? Ô sur la 
sphère, égale à !/,, c'est-à-dire posons approximativement 
EL x 
( I (x, 5) cos? & sin 8 d8=—+ | I(x, S)sinô 48. (2.26) 
0 0 
Alors, compte tenu de la deuxième des équations (2.9) on obtient 
au lieu de (2.25): 
&n dS(t) 
7 gx =. (2.27) 


Le flux de rayonnement total dans la photosphère étant cons- 
tant, (2.27) entraîne que 


S(r)=- Ht+C, (2.28) 


où C est une constante arbitraire. 

Pour calculer C écrivons l'expression des quantités S (xt) et A 
pour t —0. En tenant compte de la condition aux limites (2.10), 
on trouve 

71/2 
S(0)=+ ( I (0, 8)sin 8 48, (2.29) 


0 


et, approximativement, 
7/2 


H=n ( I (0, 8)sin #48. (2.30) 
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On a donc 
S (0) = H/2x. (2.31) 
Sous la condition (2.31) on obtient pour la constante C 
C = H/2x. (2.32) 
En portant (2.32) dans (2.28), il vient 
S(t)=F (Sr+—) | (2.33) 


où, comme dans ce qui précède, on utilise la notation (2.23). 

Nous voyons que l'expression (2.33) de la fonction S (rt) ne se 
distingue pas beaucoup de l’expression (2.24) obtenue par la métho- 
de précédente. 

3. Application des formules des quadratures. En astrophysique 
les méthodes approchées décrites ci-dessus ont trouvé une application 
assez large. Cependant, la précision des résultats qu’elles fournis- 
sent est relativement peu élevée. On utilise donc une autre métho- 
de approchée, fondée sur le remplacement du terme intégral de l’équa- 
tion d’équilibre radiatif par la somme de Gauss des quadratures 
numériques. Dans ces conditions l’équation de transfert du rayonne 
ment s'écrit pour les valeurs du cos Ÿ qui constituent des points 
de division de l'intervalle dans la formule de la quadrature. Ceci 
permet de ramener le problème au système d'équations différen- 
tielles linéaires à coefficients constants. 

L'avantage de cette méthode consiste en ce qu’elle permet d’amé- 
liorer la précision des résultats en augmentant le nombre des ter- 
mes de la formule de la quadrature. Toutefois, même avec un 
nombre de termes peu élevé on obtient des résultats satisfaisants 
grâce à la précision élevée de la substitution de la somme de 
Gauss à l’intégrale. 

Cette méthode a été élaborée en détail par Chandrasekhar [4]. 
Nous l’appliquerons ici à la résolution du système d’équations (2.9). 

Récrivons au préalable ce système sous la forme d’une équation 

dl 1 n 
p EE 27 (x, p)—+ ( I (x, u')d’, (2.34) 
1 


où l’on a noté u = cos Ÿ. 
Représentons le terme intégral de l’équation (2.34) sous la forme 
d’une somme d’après la formule de Gauss de la quadrature : 
+1 ñn 


(7 (x, p)du= > a,l(r, u). (2.35) 


1 jm-n 
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Ici p_n, . . . My, My» + - « Un Sont les racines du polynôme de 
Legendre P,, (u), et a;, certains facteurs de poids (a_; —a;). La 
représentation (2.35) est d'autant plus précise que nr est plus grand. 
En n-ième approximation l'équation (2.34) est remplacée par le 
système d'équations différentielles linéaires d'ordre 2n: 


Pinri—T D'asly (it, 2, ..., En), (2.36) 
J 
où pour abréger Z (x, u,) est noté J;. 

Les constantes arbitraires qui figurent dans la solution générale 
de ce système se calculent à partir des conditions suivantes : 1) ab- 
sence de rayonnement incident sur la photosphère provenant de 
l'extérieur, c’est-à-dire Z_; —0 pour t —0 (i —1Â, 2, ..., n); 
2) inexistence des termes à croissance exponentielle avec +; 3) flux 
de rayonnement H —xF donné. 

Après le calcul des quantités 7, d’après les équations (2.36) la 
fonction cherchée principale S (x) sera déterminée par la formule: 


Pi 


1 
S (t) 9 » ail. (2.37) 
A titre d'exemple cherchons la fonction S (x) en première appro- 
ximation. Dans notre cas y — — 1 — 14/3; a —— a — 1. 
On obtient donc au lieu de (2.36) 
14 dI 1 
= + Gi+I 

1 dl, (2.38) 


V3 x — (+1). 


Le système d’équations (2.38) doit être résolu sous les conditions 
que Z_, —0 pour t —0 et 


7 (i\—14)=F. (2.39) 


En calculant JZ, et Z_, de (2.38) sous les conditions précitées, 
on obtient pour la fonction S (+) 


S()=+F (+). (2.40) 


Comme nous le verrons par la suite, l’expression (2.40) de la 
fonction S (x) s'avère plus exacte que les expressions (2.24) et (2.33) 
déduites précédemment. En augmentant le nombre de termes de la 
formule de la quadrature (2.35) on peut obtenir des expressions 
de S (xt) encore plus précises. | 

4. Equation intégrale de Milne. Le système d'équations (2.9) 
permet d'obtenir encore une équation intégrale pour le calcul de 
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la fonction $ (x). A cet effet il faut résoudre la première des équa- 
tions (2.9) par rapport à Z (xt, Ô) et porter à l’aide de S (x) l’expres- 
sion obtenue de Z (t, Ÿ) dans la deuxième de ces équations. Cette fa- 
çon de résoudre le problème est la plus naturelle, puisque nous 
obtenons une équation pour déterminer une fonction qui dépend 
d'un seul argument. 

La solution générale de la première des équations (2.9) s'écrit : 


Ts 


) * 
T 


Ceci est la forme intégrale de l’équation de transfert du rayonnement 
[comparez avec l'équation (1.14)]. 

L'équation (2.41) doit être envisagée séparément pour deux cas, 
pour le rayonnement orienté de bas en haut et celui dirigé de haut 
en bas. 

Dans le premier cas, en posant Tt, — oo et en admettant que 
l'intensité de rayonnement ne croît pas exponentiellement avec la 
croissance de T, il vient 


Ir, 8)=fe-t-nec0s(r)sec8 dr (8<T). (242) 
T 


Dans le deuxième cas, en posant 7, — 0 et en tenant compte de 
la condition aux limites (2.10), on trouve 


+T 
Tr, 8)=—(e-t-0eæ05(r)secb dr (85). (2.43) 
0 


Maintenant il faut porter les expressions (2.42) et (2.43) dans 
la deuxième des équations (2.9). Cette substitution et le change- 
ment de l’ordre d'intégration donnent: 


co x/2 
S (T) = + ( S (x) dx”. À e—{r"-7) sec © sec à sin Ô-dû — 
+ 0 
T x 
—+ \ S(x')drt ( ets"-1)sec 9 sec D sin  dO. (2.44) 
(Ù 7/2 


Posons sec 8 = zx dans la première intégrale et —sec 8 — x dans 
la deuxième. Retenant que sec Ô sin 0 dû — dr/x, au lieu de l’équa- 
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tion précédente on obtient 


SD =] sS(r)ar (e-t-0e E4 
1 


+ 


T co 
++ ( S (7°) dr” ( e-tr-vx € . (2.45) 
0 1 


Les exposants des deux exponentielles pouvant s’écrire — [| T—71|7x, 
(2.45) peut se mettre sous la forme abrégée: 
S(D=+\ S(x')dx' eleve 
1 


0 


de. (2.46) 


Le noyau de l’équation intégrale (2.46) est une fonction expo- 
nentielle intégrale déterminée par la formule: 


Ex fe x © (2.47) 


1 


Notons que pour t = 0 la fonction ÆE,Tt présente une particularité 
logarithmique et que pour t—> elle tend vers zéro comme e-t/t. 

A l’aide de (2.47) l'équation intégrale qui détermine la fonction 
S (t) se met finalement sous la forme: 


S(r)=- Lt E,1T—711S (7) dx’. (2.48) 
0 


Cette équation intégrale s'appelle équation de Milne. 

(2.48) détermine la fonction S (x) à un facteur arbitraire près, 
lequel se calcule en partant de la condition que le flux de rayon- 
nement À —xF est donné. 

Exprimons le flux de rayonnement à l’aide de la fonction S (x). 
A cet effet il faut porter les expressions (2.42) et (2.43) dans la for- 
mule (2.21). En effectuant les mêmes transformations que pour 
l'obtention de la formule (2.48), on trouve 


F=2 ( S(r')Es(r'— 7) dr — 2 \ S(r')Eotr—v'hd, (2.49) 


où E,test la deuxième des fonctions exponentielles intégrales déter- 
minées par l'égalité 


E,T=— ( eTtx = . (2.50) 
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L'équation intégrale de Milne a été étudiée par de nombreux 
auteurs. L’étude la plus complète appartient à Hopf qui a trouvé 
que la solution exacte de cette équation s'écrit: 


S( = FIr+e (1) (2.51) 


où g (t) est une fonction monotone variant dans des limites peu 
élevées entre 


1 
q (0) 73 0,58 et g(oo)—0,71. 

Il est intéressant de comparer les expressions approchées de S (x) 
obtenues ci-dessus par les méthodes de Schwarzschild-Schuster, 
Eddington et Chandrasekhar (en première approximation) à la for- 
mule exacte (2.51). Ces expressions approchées sont données par les 
formules respectives (2.24), (2.33) et (2.40). Nous voyons que la 
formule (2.40) est la plus exacte. Les valeurs de la fonction S (x) 
calculées d’après ces formules pour + — 0 et pour de grands 7, 
et notamment 


so="2r (2.52) 
et 
S (Tt) + Fr pour t>1, (2.53) 


coincident avec les valeurs exactes de S (t). La formule (2.33) donne 
les valeurs exactes de la fonction S (rt) seulement pour t>> 1. Les 
valeurs de S (rt) obtenues d’après la formule (2.24) diffèrent des 
valeurs exactes aussi bien pour t = 0 que pour t> 1. 

5. Distribution de l’éclat sur le disque d’une étoile. La connais- 
sance de la fonction S (+) permet de calculer l’intensité de rayonne- 
ment à une profondeur optique quelconque. En particulier, nous 
pouvons déterminer l'intensité du rayonnement quittant l'étoile, 
c'est-à-dire la quantité Z (0, ©). Il est clair que l'intensité du 
rayonnement provenant de la photosphère sous un angle @ à la nor- 
male est l’éclat du disque de l'étoile à une distance angulaire Ô au 
centre du disque (fig. 3). C'est pourquoi la quantité Z (0, Ÿ) donne 
la distribution de l'éclat sur le disque de l'étoile. 

Pour trouver Z (0, ÿ) il faut dans la formule (2.42) de l'intensité 
du rayonnement orienté de bas vers le haut (c’est-à-dire pour 8 < 
<< x/2), poser T7 = 0. En procédant ainsi et en remplaçant la varia- 
ble d'intégration +’ par 7, il vient 

I (0, 8)=— ( S(r)e-tsec ? sec Ÿ dr. (2.54) 


0 
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Nous avons obtenu plus haut différentes formules approchées de 
la fonction S (x). Voyons quelle est la distribution de l’éclat sur le 
disque de l’étoile à laquelle conduit chacune de ces formules. 


En utilisant pour la fonction S (x) les formules (2.24), (2.33) et 
(2.40) fournies par les approximations de Schwarzschild-Schuster, 
d'Eddington et par la première approximation de Chandrasekhar, 
on obtient respectivement : 


I(0, 8)=F (+ +cos6), (2.55) 
I(0, 9)=F (+++ cost) (2.56) 

et 
10, 8)=F (V4 cos 8). (2.57) 


Pour le rapport entre l’éclat au centre du disque et l'éclat au 
bord. c’est-à-dire pour la quantité J (0, O)/I (0, x/2), ces formules 
donnent respectivement 3, 2,5 et 2,7. Comme nous le verrons par 
la suite, sa valeur exacte est 2,9. 

Ainsi, l'éclat au centre du disque est sensiblement plus grand 
que l’éclat au bord. Ceci s’explique par le fait qu’au centre du disque 
le rayonnement provient en moyenne des couches plus profondes 
qu'au bord. 

La loi théorique exposée ci-dessus de la distribution de l'éclat 
sur le disque d’une étoile est généralement confirmée par les données 
d'observation. Ces données sont fournies surtout par l'étude du 
Soleil, les disques des autres étoiles étant invisibles pour nous. 
Quelques renseignements sur l’assombrissement du disque lors du 
passage du centre vers le bord sont donnés également par l'analyse 
des courbes de lumière des variables à éclipses. Dans ce cas l’une 
des étoiles couvre périodiquement l’autre et d’après la brillance 
de la partie du disque restée découverte, on peut juger de la distri- 
bution de l'éclat sur le disque. 
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Insistons sur le fait que dans ce paragraphe il s'agissait des 
éclats totaux, c’est-à-dire intégrés sur tout le spectre. Or, les obser- 
vations renseignent non seulement sur l’éclat total selon le disque, 
mais encore sur la distribution de l'éclat dans desondes de longueurs 
différentes. La question de la loi de l’assombrissement du disque 
lors du passage du centre vers le bord dans des ondes de longueurs 
différentes sera examinée dans ce qui suit. 


$ 3. Solution exacte des équations fondamentales 


1. Equation de la résolvante. L’équation intégrale de Milne ci- 
tée ci-dessus est un cas particulier des équations très usitées en 
astrophysique. Toutes ces équations possèdent des noyaux qui 
dépendent de la valeur absolue de la différence de deux arguments. 
Pour les résoudre on a proposé une méthode relativement simple 
que nous exposerons plus loin (voir {5]). Ensuite cette méthode sera 
utilisée pour obtenir la solution exacte du problème de transfert du 
rayonnement à travers la photosphère d'une étoile. Par la suite cette 
même méthode servira pour résoudre d’autres problèmes astrophy- 
siques (de la formation des raies d'absorption dans les spectres stel- 
laires, de la diffusion de la lumière dans les atmosphères des planè- 
tes, etc.). 

Considérons l'équation intégrale 


S(D= | K(Ir—v1)S (1) dr + g(r), (3.1) 
0 


qui détermine la fonction $.(t) ne coïncidant pas, en général, avec la 
fonction S (rt) introduite précédemment, mais possédant un sens 
physique analogue. Ici Æ (|Tt— 71" 1) est le noyau de l'équation, 
et g (t), la fonction caractéristique de la distribution des sources de 
rayonnement dans le milieu. Les fonctions Æ (t) et g (x) sont données, 
et pour les divers problèmes elles sont différentes (les exemples se- 
ront examinés dans ce qui suit). 

La solution de l’équation (3.1) peut se mettre sous la forme 


S()=e(r)+|T(, rhe(r)dr, (3.2) 


où TL (rt, t’)est la résolvante qui, comme on le sait, satisfait à l’équa- 
tion : 


T'(x, s')=K(jt—vl)+ | K(It—vl)T(w, vhd. (3.3) 


0 
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De plus, l (t, t’) est une fonction symétrique de t et +’, c'est-à-dire 
T'(x, z') =T (x, +). 

En utilisant (3.3) nous pouvons obtenir une autre équation de la 
résolvante. À cet effet récrivons (3.3) sous la forme: 


D'(r, d)=K(Ir—v1)+ | K(a)F(T—a, +’) da + 


0 
00 


+\ K(a)T(t+a, v')da. (3.4) 
0 


En dérivant (4.5) d'abord par rapport à T, puis à v’, et en addition- 
nant terme à terme les égalités obtenues, on trouve 


+= K (HT (0, r'}+  ÆGr—v) (+) ar. (3.5) 
D'autre part, on tire de l'équation (3.3): 
r'(0, D=K (+ Er hr, 0) dr”. (3.6) 
La comparaison de (3.5) et de (3.6) donne 


+= DT) D(r), (3.7) 
où l’on a noté 
T (0, t) = © (x). (3.8) 


{3.7) entraîne que pour Tt' > % 
T 
T(x, t)=9 (x —7) + ( D(a)D(a+T'—7T) da. (3.9) 
0 
Ainsi, la résolvante l (x, t') est exprimée par l’intermédiaire de 
1a fonction ® (x) qui dépend d’un seul argument. 
Pour déterminer la fonction ® (rt) on peut utiliser l’équation 
D(r)=X (x) + \ K(lt—t')®D(x')dr', (3.10) 
0 
qui, si l’on tient compte de (3.8), représente l'équation (3.6). Une 
autre équation déterminant O(t) sera obtenue par la suite. 
2. Equations auxiliaires. La fonction © (x) permet d'exprimer 
la solution de l’équation (3.1) pour une fonction g (t) quelconque. 
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Aussi, la fonction ® (x) doit-elle jouer un rôle fondamental dans la 
théorie des équations envisagées. Pour calculer cette fonction nous 
allons obtenir certaines équations auxiliaires. En même temps, 
comme nous le verrons par la suite, ces équations présentent de 
l'intérêt pour elles-mêmes. 

Considérons l'équation 


S(T, x) — Ÿ KG —r'1) Sr x) dt +e-xt, (3.11) 
qui est un cas articulier de (3.1). En partant de la formule (3.2)ona 
S(T, z)=e-T+ \ F(x”, the-xt’ dx”. (3.12) 
0 
En multipliant (3.7) par e-*", en intégrant par rapport à t’ dans 
les limites de O0 à œ et en tenant compte de (3.12), on obtient 


O0 


me —28 (x, 2)+0 (1 [1 + | D{r)e-x" dr]. (3.13) 
Mais (3.12) entraîne que | 
S(0, zx) = 1+ { tr e-*t dx. (3.14) 
Il vient donc | 
SET LS (r, r)+8S(0, r)D(r). (3.15) 


Après l'intégration de (3.15), on a 
T 

S(r, r)}=S(0, x) Le-xt+ | e-x(t-7)0 (x') dr’ |. (3.16) 
0 


Dans la plupart des problèmes sur le transfert du rayonnement le 
noyau de l'équation intégrale (3.1) se présente sous la forme : 


b 

K (x) — ( A (y) e-w dy, (3.17) 
où À (y) est une fonction arbitraire ; a et b, certains nombres. Dans 
ce cas pour le calcul de la fonction S (0, x) on obtient des équations 


relativement simples. À son tour, la fonction cherchée ® (xt) est 
exprimée à l’aide de la fonction S (0, x). 


3—01064 
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Si Æ (xt) est donnée par la formule (3.17), l'équation (3.11) con- 
duit à 
b 00 
S(0, r)=1+ ( A (y) dy ( S(x, ze-wdr. (3.18) 
a 0 
En multipliant (3.15) par e-"*, en intégrant dans les limites de 0 


% 


à oo et en vertu de (3.14) on obtient 


00 


| 5 (x. r)e-vr dr= CIC. (3.19) 


(a) 


En portant (3.19) dans (3.18), il vient 


S(0, z)}—=1+S(0, x) | A (y) ED ay. (3.20) 


Nous avons obtenu une équation intégrale non linéaire qui, pour 


la détermination de S (0, x), peut être sans peine calculée numéri- 
quement. 

(3.20) permet également d'obtenir une équation intégrale linéai- 
re pour le calcul de S (0, x). En multipliant (3.20) par À (x)/(x — 2) 
et en intégrant sur x dans les limites de a à b on trouve après les 
transformations pe compliquées : 


S(0, =}[1—2 CE = |=1— CE (3.21) 


La solution de cette équation peut s’obtenir sous une forme explicite. 
3. Calcul de la fonction ® (xt). En comparant entre elles les 
fonctions (3.10) et (3.11) nous voyons que le terme constant de (3.10) 
est la superposition des termes constants de (3.11). On a donc 
b 
D = | A(zx)S(x, x)dz. (3.22) 
En multipliant (3.16) par À (x) et en intégrant par rapport à x dans 
les limites de a à b, on trouve 


D(r)=L(t)+ L(rx—+v)D(r')dr, (3.23) 


0 


b 
L(r)= \ A(zx)S(0, r)e-*" ar. (3.24) 


a 
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(3.23) est l'équation cherchée qui détermine la fonction © (x). 
En y appliquant la transformation de Laplace, on obtient 


1 
\ D (t) ed = —_—————— —1. (3.25) 
U dx 
1— | A(z)S (0, 2) LS 

De la sorte. le calcul de la résolvante de l'équation (3.1) se 
ramène à la recherche de la fonction S (0, x) à partir de l’équa- 
tion (3.20) ou (3.21), et à la détermination ultérieure de la fonc- 
tion ® (+t) à partir de (3.25) en renversant la transformation de Lapla- 
ce. La réalisation de cette opération est aisée si on applique la mé- 
thode de l'intégration de contour en utilisant la relation (3.21). 

Si la fonction D (t) est connue, on peut calculer également à l’aide 
des formules (3.2) et (3.9) la fonction S$S (t) quelles que soient 
les sources de rayonnement. Dans certains cas la fonction S (x) est 
exprimée d'une façon bien simple. A titre d'exemple on peut citer 
le cas lorsque la distribution des sources de rayonnement dans le 
milieu est exponentielle. Comme nous l'avons montré plus haut, 
pour g (t) —=e-*t la fonction S (x), notée S (x, x), est donnée par 
la formule (3.16). 

L'expression de la fonction $S (x) devient particulièrement sim- 
ple si la distribution des sources dans le milieu est uniforme, c’est-à- 
dire avec g (t) — 1. En posant dans la formule (3.16) z — 0, on 
trouve 

T 


S(r, 0)=8(0, 0)[1 + | @(r)ar'|. (3.26) 
U 

La quantité S (0, 0) qui figure dans (3.26) est exprimée directement 
à l’aide de la fonction À (x). Posons dans (3.20) zx — 0 et dans (3.21), 

z — 0. Alors, les équations obtenues entraînent 

b 
S? (0, [1-2( 46 € —1, (3.27) 
ea 

Les formules simples de S (t) peuvent également être obtenues 
pour g (t) = 1", où n est un nombre entier. 

&. Solution de l’équation homogène. Dans ce qui précède nous 
avons montré que quelle que soit la fonction g (x) la solution de 
l'équation inhomogène (3.1) est exprimée par l'intermédiaire de la 
fonction ® (t). Maintenant nous montrerons que la même fonction 
® (xt) permet d’exprimer la solution d’une équation homogène : 


CO 


 S(T) — \ K (|tT—71)S (t’) dr. (3.28) 
0 
3* 
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Du point de vue physique cette équation correspond au cas où les 
sources de l’énergie se trouvent à une profondeur infiniment grande. 

En supposant que la solution de l’équation (3.28) existe, déri- 
vons-la par rapport à t. Il en résulte 


S'(r)— ( K(It—v'|)}S"(x')dr'+S(0)K(x). (3.29) 


0 
En comparant (3.29) et (3.10) on voit que 


S" (x) =&S (x) + S (0) D (x), (3.30) 


où est une constante. (3.30) entraîne que 
T 
S(x)=S (0) Lert+ | ents-r)D (r') de |. (3.31) 
0 


Pour trouver la constante k examinons l'équation (3.28) pour t — 
— 0. Tenant compte de (3.17) 
b co . 
S(0)=\ A (x) dx | S(t)e-x dr. (3.32) 
a 0 


En multipliant (3.30) par e-*, en intégrant sur + dans les limites 
de O0 à © et en tenant compte de (3.14), on trouve: 


\ S(me-s dr =s(0 202. (3.33) 
0 
Portons (3.33) dans (3.32) pour obtenir 


b 
| 46) SOA g=1, (3.34) 


ou, compte tenu de (3.21), 
b 
dz 
2 \ A) = 1. (3.35) 


De la sorte, la solution de l’équation homogène (3.28) est expri- 
mée à l’aide de la fonction ® (x) par la formule (3.31) dans laquelle 
la constante k est déterminée par l'équation (3.35). 

5. Intensité du rayonnement issu. La fonction auxiliaire ® (xt) 
présente de l’intérêt non seulement parce qu’elle peut servir pour 
déterminer la résolvante de l'équation intégrale (3.1). Il importe 
tout autant que dans de uombreux cas l'expression immédiate de 
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l'intensité du rayonnement issu d’un milieu est également donnée 
par la même fonction. 

Nous allons examiner certains de ces cas en obtenant pourtant, 
au préalable, une formule générale importante de l'intensité du 
rayonnement issu d’un milieu. 

Considérons un rayonnement issu d’un milieu semi-infini sous 
un angle Ÿ à la normale. En introduisant la notation cos Ÿ = u, 
on a pour l'intensité de ce rayonnement 


Z à 


I(0, u)= ( S(e +. (3.36) 
0 


Ici par $S (t) on entend la solution de l'équation intégrale (3.1) quel- 
le que soit la fonction g (t), c’est-à-dire quelles que soient les sour- 
ces de rayonnement. 

La fonction S (x) est exprimée par l’intermédiaire de g (x) et de 
la résolvante l (xt, rt’) à l’aide de la formule (3.2). En portant (3.2) 
dans (3.36), on obtient 


TE (rt je + dv’ |. (3.37) 
0 


I, n)= {et Te 


En appliquant (3.12), on tire 


dt 


10, = ets(r +). (3.38) 


O7? 9 


Ceci est justement la formule de l'intensité de rayonnement. 
Ainsi, pour trouver la fonction Z (0, u) les sources de rayonnement 
étant quelconques, il suffit de connaître seulement la fonction 
S (T, x) déterminée par l'équation (3.11). 

Toutefois, comme nous l’avons déjà dit, dans de nombreux cas 
particuliers pour déterminer l’intensité de rayonnement nous devons 
connaître seulement la fonction S (0, x). Puisque cette fonction 
est déterminée directement par les équations (3.20) ou (3.21), pour 
trouver Z (0, 1) on n'a pas besoin dans ces cas de connaître la fonc- 
tion (+). 

Examinons les cas particuliers suivants de la disposition des 
sources de rayonnement : 

4. Soit la fonction g (t) décroisse exponentiellement avec la 
profondeur optique, c’est-à-dire 


g(T)=e-m. (3.39) 
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Dans notre cas, en appliquant la formule (3.19) on trouve 


S(0,m)S (o. +) 


LO D = 


(3.40) 


2. Supposons que la répartition des sources de rayonnement dans 
le milieu soit uniforme, c'est-à-dire que g (rt) = 1. Alors, en posant 
dans (3.40) m —0, il vient 


I (0, p}=S(0, 0)S (0, +). (3.41) 


En portant S (0, 0) de (3.27) dans (3.41), on obtient 


b 


1 dr ]-1/2 
I (0, }=S (0, +) [1-21 A (x) + (3.42) 
3. Supposons que g(t) —7T. La formule (3.38) entraîne que 
à 1 \ dt 
I (0, n= (5 (+ +). (3.43) 


Pour calculer l'intégrale (3.43) profitons de l'équation (3.15). 
La multiplication par + et l'intégration sur + de 0 à © conduisent à 


z | S(x, r)Tdr= | S(x, r)dt+S(0, x) D(t)tdt. (3.44) 
0 0 0 


Il découle des formules (3.38) et (3.41) 


z | S(t, x)dt=S(0, 0)S(0, x). (3.45) 
0 
Au lieu de (3.41) on trouve alors 


z | S(x, r)tdt=S (0, [+ (0, + œ(Hra]. (3.46) 
0 0 
Pour calculer l'intégrale du deuxième membre de la relation 


(3.46) miltiplions celle-ci par À (x) dr/x et intégrons de a à b. En 
utilisant la formule (3.22) et l'équation (3.20) pour zx = 0, on obtient 


co b 
D(r)tdr= S2(0, 0) ( A(2)S(0, 2) €. (3.47) 


0 a 
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En remplaçant dans (3.46) x par 1/u et en le portant dans (3.47), 
on a finalement 


I(0, u)}=S (0, 0) (0, +) x 
b 


x [u +8 (0, 0) ( A(z)S (0, + |. (3.48) 


a 


D'une façon analogue, l’utilisation de la formule (3.38) et de 
l'équation (3.15) permet de trouver l’intensité de rayonnement J (0,u) 
aussi pour le cas où g (t) — t” pour tout n» entier. 

4. Admettons que les sources de rayonnement se situent à une 
profondeur infiniment grande. La fonction S (tr) déterminée alors 
par l'équation homogène (3.28) est liée à la fonction ® (t) par la 
relation (3.30). En multipliant celle-ci par e-T/“ et en l’intégrant 
sur t de O0 à œ, on trouve 


I (0, pu) (1—ku) = 8 (0) [ 1 + ( D (x) eu dr |. (3.49) 


On en tire en utilisant la formule (3.14) 


s (0. +) 
T(0, u)=S(0) Au) (3.50) 

Nous voyons que dans tous les cas envisagés l’intensité de rayon- 
nement J (0, u) est exprimée à l’aide de la fonction S (0, x) par des 
formules bien simples. Par la suite ces formules seront appliquées 
à bien plus d'une reprise. 

6. Application aux photosphères stellaires. Employons la métho- 
de exposée pour résoudre le problème de transfert du rayonnement 
à travers la photosphère d'une étoile. On sait que sous l'hypothèse 
de l'indépendance du coefficient d'absorption par rapport à la fré- 
quence, ce problème se ramène à l'équation intégrale de Milne: 


_ EiltT—1]S(x')dr'. (3.51) 


U 


S (T) = 


On voit que cette équation est un cas particulier de l'équation 
homogène (3.28) pour 


1 1 ( _ dr _ 
K (x) = Et=—- \ eTtx PRÉ (3.52) 
1 


c'est-à-dire pour À (x) = 1/,x, a —1Â, et b — oo. 
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La méthode exposée doit être appliquée en composant d'abord 
l'équation déterminant la fonction S (0, x). Pour simplifier l’écri- 
ture, introduisons les notations: x — 1/u, $S (0, x) — œ (u). Alors, 
pour notre cas, l’équation (3.20) devient 


p()=1+$ TI RE du’. (3.53) 
0 


L'équation (3.53) a été déduite initialement par V. Ambartsou- 
mian d’une autre façon. Sa résolution numérique a permis de tabuler 
en détail la fonction p (u). Cette fonction enregistre une croissance 
monotone de la valeur (0) = 1 à la valeur @ (1) = 2,9. On a égale- 
ment obtenu l'expression de œ (1) sous une forme explicite (pour 
plus de détails sur les équations du type (3.53) voir Chapitre IV). 

Si la fonction œ (u) est connue, on peut trouver également la 
fonction ® (t). Pour la calculer on a l'équation 


| Dr) es de = 1, (3.54) 
0 1 du 
TZ \ PES 

0 


qui se déduit de (3.25). Le renversement de la transformation de 
Laplace donne 


| 
D (x) = V3+2| En — (3.55) 
[ue + +(2+p 1n Tu h_) Ju (a 


La connaissance de Ia fonction ® (rt) permet d'obtenir aussi 
bien la solution de l'équation homogène (3.51) que la solution de 
l'équation inhomogène qui lui correspond. Toutefois, nous ne nous 
intéressons maintenant qu'à la solution de l'équation (3.51). Cette 
solution est déterminée par la formule (3.31). 

L'’équation (3.35) entraîne que dans notre cas k — 0. Nous avons 
donc 


S(t)=S(0) [1 + D(r)ar' |. (3.56) 
0 


La formule (3.56) est celle qui donne justement la solution exacte 
cherchée de l’équation intégrale de Milne. 

Nous pouvons obtenir également la loi précise de la distribution 
de l'éclat sur le disque d’une étoile. A la distance angulaire à au 
centre du disque l'éclat est donné par la formule (2.54). En y po- 
sant cos Ÿ = u on aboutit à la formule (3.36). Nous avons montré 
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précédemment que pour les sources repoussées à l’infini l’intensité 
de rayonnement Z (0, u) est déterminée par la formule (3.50). Mais 
dans notre cas À — 0 et S (0, 1/u) = p (u). Donc, à la distance 
angulaire arccos u au centre du disque l'éclat vaut: 


T (0, u) =S (0) p (u). (3.57) 


Pour le rapport entre l’éclat au centre du disque et l'éclat au 
bord on trouve la valeur œ (1}/p (0) = 2,9 citée déjà au paragraphe 
précédent. 

La quantité S (0) figurant dans les formules (3.56) et (3.57) 
peut être exprimée à l’aide du flux de rayonnement dans la photo- 
sphère xF. On a 

1 
F=2 [ I (0, u)u du = 28 (0) ou, (3.58) 
0 
où l’on a utilisé la notation 
1 
a,= | o(u) u" du. (3.59) 
0 

Les quantités &«, qui représentent les moments de la fonction 
p (u) peuvent s'obtenir à partir de l’équation (3.53). En intégrant 
cette dernière sur u dans les limites de 0 à 1, on obtient 

1 1 

151  _h r 

G—=1+- ppt) du dp'= 


1 1 
_ Li 2 1 ’ u° r — 
=1+-a—- | ou) pu") nur dH db 


0 


=2+ aa, (3.60) 
d’où l’on tire 
Xo — 2. (3.61) 


En multipliant (3.53) par u° du et en intégrant dans les limites 
de 0 à 1, on trouve d’une manière analogue: 


) 
dy = 73 . (3.62) 
La substitution de (3.62) dans (3.58) donne 
F=—{5$(0). (3.63) 


3 
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Cette formule qui exprime la dépendance précise entre les quantités F 
et S (0) a déjà été mentionnée au paragraphe précédent. 
En portant (3.63) dans (3.56), on trouve 


s(= rfi + D(r') dr’ |. (3.64) 
0 


La comparaison de (3.64) avec (2.51) amène 
T 
1 r , 
= [1 + ( D(') de |—+. (3.65) 


0 


Si nous portons l'expression (3.55) dans (3.65), nous aboutirons à la 
formule qui rend possible le calcul de la fonction g (t) d’après les 
valeurs connues de la fonction œ (u). 


$ 4. Equilibre thermodynamique local 


1. Champ de rayonnement en équilibre thermodynamique. Comme 
nous le verrons par la suite, dans la théorie des photosphères on 
utilise largement les formules qui décrivent l’état de l’équilibre 
thermodynamique. Nous devons donc indiquer certaines de ces 
formules. Le champ de rayonnement en équilibre thermodynamique 
présente pour nous un intérêt particulier. 

On sait que l'équilibre thermodynamique est réalisé dans une 
enceinte dont les parois sont chauffées jusqu'à une certaine tempé- 
rature constante 7. L'état de l'équilibre thermodynamique est 
caractérisé par le fait que chaque processus est compensé par un 
processus opposé (c'est en ceci que consiste le principe du bilan 
détaillé). 

On en tire, en particulier, qu'en équilibre thermodynamique 
l'intensité de rayonnement ne dépend ni de l’emplacement, ni de la 
direction. Sinon on observera dans certaines directions la transition 
d'énergie d’un lieu vers un autre. 

Il est aussi évident qu’en équilibre thermodynamique l'intensité 
de rayonnement ne dépend pas des propriétés propres de l’enceinte. 
Pour le comprendre, il suffit d'admettre qu'il existe deux enceintes 
de mêmes températures, mais de valeurs différentes de l'intensité 
du rayonnement de fréquence v. Alors, la réunion de ces deux encein- 
tes déclenchera l'écoulement de l’énergie d’une des enceintes dans 
l’autre, ce qui contredirait le deuxième principe de la thermody- 
namique. 

Ainsi, en équilibre thermodynamique l'intensité de rayonnement 
dépend seulement de la fréquence et de la température. Nous désigne- 
rons cette intensité par B, (T). 
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Appliquon: au cas considéré l’équation de transfert du rayonne- 
ment (1.11). Puisque dans notre cas d7,/ds — 0, (1.11) entraîne que 


= B,(T). (4.1) 


La formule (4.1) traduit la loi de Kirchhoff : en équilibre thermody- 
aamique le rapport du coefficient d'émission au coefficient d’absorp- 
tion est égal à l’intensité de rayonnement, fonction universelle de la 
fréquence et de la température. 

L'expression de l'intensité de rayonnement en équilibre thermo- 
dynamique a été énoncée initialement par Planck. La formule de 
Planck s'écrit: 


2hv3 1 
B(T)= = — , (4.2) 
eXT _4 


où h est la constante de Planck, et k, la constante de Boltzmann. 

Nous avons déjà dit qu’en équilibre thermodynamique l'intensité 
de rayonnement ne dépend pas de la direction, c’est-à-dire que le 
rayonnement est isotrope. C’est le cas dans lequel d'après la for- 
mule (1.3) la densité de rayonnement 


Ps (T) = B, (7). (4.3) 


Aussi obtient-on pour la densité du rayonnement p, (T7) en équilibre 
thermodynamique : 


3 
Po D) = 5 — (4.4) 


Le flux de rayonnement en équilibre thermodynamique est 
évidemment nul. Cependant, lorsqu'un tel flux quitte l'enceinte 
envisagée par un petit orifice, il est différent de zéro. Pour obtenir 
sa valeur il faut recourir à la formule (1.4) tout en tenant compte que 
lorsqu'il n’y a pas de rayonnement incident sur l’enceinte, l’inten- 
sité du rayonnement émergeant ne dépend pas de la direction. Il en 
résulte pour le flux H, (T) 


H, (T) = xB, (T). (4.5) 


Notons que si l’enceinte reçoit le rayonnement à travers un petit 
orifice, il y est complètement absorbé. On peut dire qu’il s’agit dans 
ce cas d’un corps noir. De ce fait, la quantité B, (T) s'appelle souvent 
intensité du rayonnement du corps noir. 
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L'intégration de l'expression (4.4) sur toutes les fréquences four- 
nit la densité totale du rayonnement en équilibre thermodynamique: 


e 8nh À v3dv 
p(T= (end Re, (4.6) 
(U 0 eÀT 4 
ou 
p (T) =aTi, (4.7) 
où 
Bnskt 
Q= Eee (4.8) 


La formule (4.7) exprime la loi de Stefan-Boltzmann. La quantité 
a s'appelle constante de Stefan. 
En intégrant l'expression (4.2) sur toutes les fréquences on trouve 
l'intensité totale du rayonnement du corps noir 
ac 
B(T)=— 7x Ts. (4.9) 


(4.5) et (4.9) entraînent que le flux du rayonnement total pro- 
venant du corps noir vaut 


H (T) = oT*, (4.10) 


»* 


où 
oO — — (4.11) 

2. Hypothèse de l’équilibre thermodynamique local de la photo- 
sphère stellaire. Dans la photosphère le champ de rayonnement se 
distingue fortement de celui qui existe en équilibre thermodynami- 
que. On l’établit déjà du fait que dans ces conditions l'intensité 
dépend de la profondeur et de la direction. Il ne peut donc être 
même question de l'équilibre thermodynamique pour l’ensemble 
de la photosphère. 

Même les conditions d’un volume élémentaire de la photosphère 
sont loin d'être celles de l'équilibre thermodynamique, ne serait-ce 
que du fait que le rayonnement incident n’est pas isotrope. Toute- 
fois, le volume élémentaire qui a absorbé un rayonnement soumet 
celui-ci à une transformation très forte en vue d'établir l'équilibre 
thermodynamique. On peut donc supposer qu'en chaque point de la 
photosphère le coefficient d'émission €, est lié au coefficient d’ab- 
sorption &, par la même relation que dans le cas de l'équilibre ther- 
modynamique à une certaine température 7 caractéristique du point 
considéré. La température est alors déterminée par la condition que 
l'énergie totale émise par un volume élémentaire est égale à l'énergie 
totale absorbée par ce volume, c’est-à-dire par la condition de l’équi- 
libre radiatif. 
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Ceci représente l'hypothèse de l'équilibre thermodynamique 
local de la photosphère stellaire. Il est certain que ce principe est 
observé avec une grande précision dans les couches profondes de la 
photosphère. La question de la mesure dans laquelle cette hypothèse 
est justifiée pour les couches superficielles d’une étoile présente 
pour l’analyse théorique assez de difficultés. Certaines conclusions 
à cet effet peuvent être tirées en comparant la théorie avec les obser- 
vations (voir $ G). 

L'hypothèse de l'équilibre thermodynamique local signifie que 
le rapport du coefficient d'émission au coefficient d’absorption est 
donné par les formules (4.1) et (4.2), c'est-à-dire 


Ey __ 2hv 1 
Gy  c? hv 
eRT __4 


(4.12) 


La formule (4.12) appartient au nombre des relations fondamentales 
de la théorie des photosphères (avec l’équation de transfert du rayon- 
nement et l'équation de l'équilibre radiatif). 

L'adoption de l'hypothèse de l’équilibre thermodynamique lo- 
cal simplifie sensiblement la théorie des photosphères. Sans cette 
hypothèse le calcul du champ de rayonnement sur fréquences diffé- 
rentes dans la photosphère serait très ardu. 

Tout comme dans ce qui précède, nous allons admettre que le 
coefficient d'absorption ne dépend pas de la fréquence. La dépen- 
dance de la température par rapport à la profondeur optique s'ob- 
tient alors sous une forme explicite et le calcul du champ de rayonne- 
ment sur fréquences différentes se fait sans peine. 

Si le coefficient d'absorption ne dépend pas de la fréquence, la 
formule (4.12) devient : 


2hv° 1 
Ep = QE pe —. (4.13) 
enT —_4 


En intégrant (4.13) sur toutes les fréquences, on obtient 

£E—= « _ T", (4.14) 
vu (4.9). Introduisons comme au $ 2 la notation & — &S. La quan- 
tité S a été trouvée par la théorie de l’équilibre radiatif comme 
fonction de la profondeur optique & T. On a donc 

S (t) = Le — TS. (4.19) 


Cette formule présente justement la relation entre la température 
et la profondeur optique. 
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Si la quantité S (x) s'obtient en approximation d'Eddington, 
elle est déterminée par la formule (2.33). Dans ce cas il vient 


PE Tianr (++). (4.16) 


En retenant pour $S (xt) l’expression exacte donnée par la formu- 
le (2.50), on trouve 


SE Ti=nr LE T+ g (1). (4.17) 


La quantité xF qui figure dans (4.16) et (4.17) est le flux de 
rayonnement total dans la photosphère. Il est commode de la pré- 
senter comme le flux de rayonnement total du corps noir porté 
a une certaine température T'., c'est-à-dire de poser en s'appuyant 
sur la formule (4.10): 


nF — oT$, (4.18} 


où oc —ac/4. T, s'appelle température effective de l'étoile. Elle est liée 
à la luminosité L et le rayon À par la relation 


L = 4nR°0T}. (4.19) 

En portant (4.18) dans les formules (4.16) et (4.17), on obtient 
Ti=Ti(=+Ex), (4.20) 

Ti Ti [r+q (1). (4.21) 


Posons dans les formules déduites t — O pour déterminer la 
température superficielle T,;. En approximation d'Eddington on 
trouve : 


To = = T,=0,8417.. (4.22) 
L4 


Voici la relation exacte entre 7, et 7. 
Z 1/4 
T=(5) T.=08117.. (4.23) 


Si l’on pose dans ces mêmes formules T = T,, on trouve la pro- 
fondeur optique qui correspond à la température effective d’une 
étoile. Elle vaut t —*/, d’après la formule (4.20) et + — 0,64, 
d’après la formule (4.21). 

3. Rayonnement provenant de la photosphère. Pour déterminer 
le champ de rayonnement sur différentes fréquences dans la photo- 
sphère nous devons utiliser l'équation de transfert du rayonnement : 


cos 8 se _ —al,+e,. (4.24) 
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En posant ici 


ne =S, (4.25) 
et en introduisant la profondeur optique sur la fréquence v dans la 
photosphère 


Ty = ( a, dr, (4.26) 


on obtient au lieu de (4.24): 


dl, (ts, Ÿ) 


cos Ÿ 
dty 


— 1], (ty 8)—S,(T). (4.27) 


L'intégration de l'équation (4.27) permet de trouver l'intensité 
de rayonnement à des profondeurs optiques différentes. Ce qui 
présente le plus d'intérêt pour nous, c’est l’intensité du rayonnement 
émis par l'étoile, c’est-à-dire la quantité 7, (0, 8). Elle vaut: 

1, (0, 8)— ( Ste” %* sec 8 dr. (4.28) 
0 


La formule (4.28) est une simple conséquence de l'équation de 
transfert du rayonnement. Appliquons maintenant l'hypothèse de 
l'équilibre thermodynamique local. En comparant les formules (4.25) 
et (4.1) nous voyons que sous cette hypothèse 


Sy (Ty) — B, (T), (4.29) 


où B, (T) est l'intensité du rayonnement du corps noir donnée par 
la formule (4.2). Dans le cas de l'équilibre thermodynamique local 
on obtient donc au lieu de (4.28) 


O0 


I, (0, 8) = ( B,(T)e”"v®% sec 8 dr, (4.30) 
0 
ou 
mn Ty SC Ÿ 
1,(0, 9) = | ete (4.31) 
0 eXT 4 


La formule (4.31) donne l’intensité de rayonnement sur la fré- 
quence v émis par l'étoile sous un angle Ÿ au rayon vecteur. D'autre 
part, elle donne l'éclat du disque sur la fréquence v à la distance 
angulaire Ÿ du centre de l'étoile (voir $ 2). 
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La quantité 7, (0, Ÿ) peut être établie d’après les observations du 
Soleil et des étoiles à éclipses. Les observations des autres étoiles 
ne fournissent que la quantité proportionnelle au flux de rayonne- 
ment {, émis par la surface de l'étoile. Plus précisément, ces obser- 
vations donnent l’éclairement dû à l'étoile, égal à 


8,=2 


VV 4sre ? 


où L, est la luminosité sur la fréquence v, et r, la distance entre 
l'étoile et l'observateur. Mais 


(4.32) 


L,, — 4rxR°H,, (4.33) 
où À est le rayon de l'étoile. Donc, on a 
8,= (+) 2, (4.34) 


Ainsi, le flux de rayonnement FH, caractérise la distribution relative 
de l'énergie dans le spectre de l'étoile. 
Le flux de rayonnement H, est déterminé par la formule: 
a/2 
H,=92n | I,(0, 8) cos ® sin 8 d8, (4.35) 
0 
qui se déduit de (1.5). En portant dans (4.35) l'expression (4.28) 
et en changeant l’ordre d'intégration, on trouve 
H,= 21 \ Sy (ts) Eo Ty dry (4.36) 
0 
où E;,t, est la deuxième fonction exponentielle intégrale [comparez 
avec la formule (2.50)]. 


Sous l'hypothèse de l'équilibre thermodynamique local dans la 
photosphère, (4.36) entraine que 


© 


H,= 2 | B,(T) Estydty, (4.37) 


ou 


LT, (4.38) 


0 RT _—i 


Les formules (4.31) et (4.38) sont vraies quelle que soit la rela- 
tion entre le cocfficient d'absorption et la fréquence. Cependant, 
pour utiliser ces formules il faut connaître la relation entre les quan- 
tités T et t.. Dans ce qui suit nous établirons cette relation pour un 
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coefficient d'absorption «&, arbitraire. Pour l'instant, tout comme 
dans ce qui précède, admettons que le coefficient d'absorption ne 
dépende pas de la fréquence. Alors, t, = 71 et la relation entre T'et + 
est donnée par la formule (4.21) ou par la formule approchée (4.20). 

Dans le cas considéré, au lieu des formules (4.31) et (4.38) on 
obtient 


_ 0 
1,00, 8) = 2 ec (4.39) 
h 1, 3 \ 4 
+ (++ +) 
e © — 1 
et 
H,= A E,x dt — , (4.40) 


où l’on a utilisé la formule (4.20). 

Les calculs montrent que la distribution de l'énergie dans le 
spectre continu de l'étoile, donnée par la formule (4.40), ne se distin- 
gue pas beaucoup de la distribution de Planck à la température 
égale à la température effective de l’étoile, c’est-à-dire 


 — —. (4.41) 


C'est seulement dans l’ultraviolet lointain qu’il existe un excès de 
radiation notable par rapport à la distribution de Planck; de plus, 
cet excès croît avec la fréquence v. 

Toutefois, la distribution de l’énergie observée dans les spectres 
stellaires ne s'accorde pas avec les valeurs théoriques données par la 
formule (4.40). Dans ces conditions, les écarts entre les observations 
et la théorie sont différents pour les étoiles des classes spectrales 
différentes. Par exemple, n'étant pas très grands pour la partie visi- 
ble du spectre solaire, ces écarts sont très importants dans le cas de la 
partie visible des spectres stellaires des classes À et B. Ceci est dû 
à ce que la formule (4.40) est écrite sous l’hypothèse du coefficient 
d'absorption indépendant de la fréquence. Il est clair que la dépen- 
dance du coefficient d'absorption par rapport à la fréquence doit 
intervenir sensiblement dans la distribution de l'énergie dans le 
spectre d’une étoile. 

Cette dépendance et son influence sur la forme du spectre stellai- 
re feront l’objet d'un examen détaillé dans les deux paragraphes qui 
suivent. Pour l'instant nous essayerons de déterminer certaines 
caractéristiques de la photosphère stellaire en conservant l’hypothè- 


4—01064 
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se que le coefficient d'absorption est indépendant de la fréquence. 
Si on recourt à un coefficient d'absorption moyen (c’est-à-dire à un 
coefficient d'absorption moyenné suivant la fréquence), les résul- 
tats obtenus ci-dessous peuvent être utilisés en tant qu’une appro- 
ximation des photosphères stellaires. 

&. Dépendance de la température et de la densité par rapport à 
la profondeur. Nous avons établi précédemment la dépendance de 
la température par rapport à la profondeur optique dans la photo- 
sphère. A cet effet nous avons émis les hypothèses de l'équilibre 
radiatif et de l'équilibre thermodynamique local. Maintenant nous 
chercherons la dépendance de la température et de la densité par 
rapport à la profondeur géométrique de la photosphère. Dans ce 
but il nous faudra faire encore une hypothèse, celle de l’équilibre 
mécanique de la photosphère. Il est clair que pour la plus grande 
partie des étoiles (sauf celles du type Wolf-Rayet, les novae et les 
étoiles identiques que nous n’envisagerons pas pour l'instant) cette 
hypothèse n’est pas mise en cause. 

Admettons que chaque élément de volume de la photosphère est 
en équilibre sous l’action de deux forces, la gravitation et la pression 
du gaz (pour l’instant nous négligeons la pression de radiation). En 
égalant ces forces l’une à l’autre, on obtient l’équation d'équilibre 
hydrostatique : 


dp — — gp dr, (4.42) 


où p est la pression ; p, la densité et g, l'accélération de la pesanteur 
dans la photosphère. 

On peut admettre évidemment que le gaz de la photosphère est 
parfait. Ajoutons donc à (4.42) l'équation d'état du gaz parfait: 


PT, (4.43) 


mn 


où u est le poids moléculaire moyen et ÆÀR*, la constante de gaz. 
En admettant que u ne change pas dans la photosphère, on tire 
de (4.42) et (4.43): 


— d(pT)= — gp dr. (4.44) 


Utilisons également la relation obtenue plus haut entre la tem- 
pérature 7 et la profondeur optique +. La relation approchée entre 
ces quantités est donnée par la formule (4.20) qui amène 


dTi= —Ÿ Tiodr. (4.45) 


Comme nous l'avons déjà dit, ici on peut entendre par @& le coeffi- 
cient d'absorption moyen. 
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A partir des deux dernières équations on peut trouver p et 7 sous 
la forme d’une fonction de r. Mais à cet effet il faut donner la dépen- 
dance de & par rapport à p et 7. Nous poserons & = xp et admettrons 
d’abord que x — const. Alors, les équations (4.44) et (4.45) donnent 


4 aTi 
d(PT) = sq » (4.46) 
ou, après l'intégration, 


4 Ti— T4 
P= TRS TT: (4.47) 


où 7, est la température superficielle de l'étoile. 
Dans les couches profondes de la photosphère, où T*>5 T°, la 
densité s'avère liée à la température par la relation 


4 TS 
P= TR Te (&.48) 


En portant (4.48) dans (4.44) on trouve la formule suivante du 
gradient de température 


ar £u 


Gr = 4Re * (4.49) 


Les équations (4.44) et (4.45) peuvent également être résolues 
sans peine sous des hypothèses plus générales sur a. Supposons, 
par exemple, que 


a+, (4.50) 


où s est un paramètre (comme nous le verrons au $ 5 cette formule 
de « existe réellement). Alors, au lieu de (4.48) et (4.49) on obtient 


s+3 
p=T° (4.51) 
et 
aT 2 
HSE Re (4.52) 


Appliquons les formules obtenues plus haut à la photosphère du 
Soleil. En posant dans (4.49) g — 2,7-10%; u —1; R* — 8,3.107, 
on trouve: dT/dr — — 1074 kelvin/cm. Par conséquent, lorsqu'on 
pénètre de 4 km à l’intérieur de la photosphère du Soleil, la tem- 
pérature augmente de 40 kelvins. 

Les formules obtenues permettent également de trouver la quanti- 
té | dr/dx |, c'est-à-dire l'épaisseur géométrique de la couche d’une 


&e 
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épaisseur optique unitaire. En portant l'expression (4.48) dans 


la formule dt = — xp dr, on trouve 
d 3 R*Te 
= "eurs . (4.53) 


Si nous y posons T = T,., la quantité | dr/dt | caractérisera 
l'épaisseur de la photosphère. Dans le cas du Soleil celle-ci est de 
l'ordre de 100 km. Le rayon du Soleil étant égal à 700 000 km, ceci 
nous prouve que l'épaisseur de la photosphère est sensiblement 
inférieure au rayon. Nous avons déjà utilisé ce résultat en admettant 
que les couches photosphériques sont planes parallèles. 

5. Pression de radiation dans la photosphère. En examinant l'équi- 
libre mécanique de la photosphère nous n'avons pas tenu compte de 
la pression de radiation. Evaluons maintenant le rôle de celle-ci 
en établissant le rapport entre la pression de radiation et la pres- 
sion de gaz. À cet effet, déduisons d’abord les formules générales qui 
déterminent la force de la pression de radiation. Par la suite nous 
aurons besoin de ces formules pour les appliquer non seulement 
à la photosphère, mais encore à d’autres objets. 

On sait que la quantité de mouvement de chaque photon est égale 
à hkv/c. Si un photon est absorbé par un atome, celui-ci acquiert la 
quantité de mouvement hv/c dans la direction du mouvement du 
photon. C’est ce qui provoque la pression de radiation exercée sur 
les atomes. 

Prenons un volume élémentaire à aire de base do et d'épaisseur dr. 
Supposons que le volume reçoive un rayonnement provenant de tous 
les côtés, et cherchons la force de la pression de radiation subie par 
le volume dans la direction de la normale à la base. Considérons 
d’abord le rayonnement reçu par le volume sous un angle Ô à la 
normale à l’intérieur de l’angle solide do dans l'intervalle de fréquen- 
ces de v à v + dv pendant l'intervalle de temps dt. Si l’intensité de 
rayonnement est Z,, la quantité d'énergie reçue par le volume est 
égale à Z, do cos Ÿ do dv dt. Cependant la pression n’est pas exercée 
par toute l'énergie que reçoit le volume, mais seulement par une 
de ses parties absorbée par ce volume. La voie parcourue par les 
photons dans le volume étant dr sec Ÿ, la quantité d'énergie absorbée 
est «. 1, do dr dw dv dt. Pour trouver la quantité de mouvement 
reçue par le volume dans la direction de la normale à la base, il 
faut multiplier cette énergie par cos 8/c. Par conséquent, la quantité 
de mouvement indiquée sera 


cos Ÿ 
C 


a, 1, do dr do dv dt. 


L'intégration de cette expression sur toutes Les fréquences et dans 
toutes les directions fournit la quantité de mouvement totale reçue 
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par le volume en un temps dt. Elle vaut 
+ do dr dt ( a, dv TI, cos Ÿ du, 
ou 
1 
— do dr dt ( ay Hy dy. (4.54) 
Introduisons la notation 


f. do dr dt (4.55) 


pour l'impulsion de la force de pression de radiation exercée sur le 
volume do dr en un temps dt. D'après la loi fondamentale de la 
mécanique il s'ensuit que les deux dernières expressions doivent 
être égales entre elles. On obtient donc 


f,=+ ( a, H, dv. (4.56) 


Cette formule donne la force de la pression de radiation que subit 
une unité de volume. 

La force subie par un volume élémentaire peut également être 
présentée comme la différence des pressions appliquées aux bases 
du volume. En désignant la pression de radiation par p, nous pou- 
vons écrire pour cette force 


—dp, do dt. (4.57) 
En égalant les expressions (4.54) et (4.57), on trouve 


Pr + ( ay H, dv. (4.58) 


C 


Appliquons la dernière formule à une photosphère stellaire. En 
admettant comme dans ce qui précède que le coefficient d'absorption 
ne dépend pas de la fréquence, on obtient au lieu de (4.58) 


dp.=—<Hodr, (4.59) 
ou,Ÿen utilisant (4.18), 
dp,= —+ Téa dr. (4.60) 
La comparaison de (4.60) avec (4.45) donne 
Pr= als. (4.61) 


Ainsi, dans le cas considéré, on obtient pour la pression de radiation 
la même expression que pour l'équilibre thermodynamique. 
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Nous avons admis précédemment que la photosphère se trouve en 
équilibre sous l’action de la gravitation et de la pression gazeuse, si 
bien que dans l'équation (4.42) nous n'entendons par p que Îa pres- 
sion gazeuse. Maintenant nous allons entendre par p la somme de la 
pression gazeuse p, et de la pression de radiation p,. Alors, l’équa- 
tion (4.42) se mettra sous la forme 


d(Pg + Pr) = — £p dr. (4.62) 


En utilisant les équations (4.62) et (4.45), ainsi que l’expression 
(4.43) de la pression gazeuse et l’expression (4.61) de la pression de 
radiation, on peut obtenir comme ci-dessus la distribution de la 
température et de la densité dans la photosphère. Cependant, nous 
ne le ferons pas et chercherons seulement le rapport de la pression 
de radiation p, à la pression totale p — p, + p,. En divisant (4.59) 
par (4.42) et en posant &« — xp, on obtient 


dPr ___xH 
d(pg+ Pr) _ ge 


Le flux de rayonnement total Æ est constant dans la photosphère. 
Nous admettrons également que x — const. L'intégration donne 


H 
Pr Pr = (Pe + Pr— P?). (4.64) 


(4.63) 


où p; est la pression de radiation à la surface de l'étoile. On en tire 
pour les couches profondes de la photosphère 
Pr (4.65) 
P ge 
Pour les calculs d’après la formule (4.65) il faut connaître la 
quantité x (c'est-à-dire le coefficient d'absorption moyen par unité 
de masse). À cet effet on peut utiliser les formules mentionnées au 
paragraphe qui suit. Les calculs montrent que pour les étoiles 
du type Soleil, la quantité p,/p est de l'ordre de quelques millièmes, 
alors que pour les étoiles des classes spectrales de la séquence prin- 
cipale plus avancées, elle est encore plus petite. Par conséquent, 
pour ces étoiles on peut négliger la pression de radiation devant la 
pression gazeuse. Toutefois, le rôle de la pression gazeuse croît avec 
la température cffective de l’étoile, et pour les supergéantes chaudes 
le quotient de la pression de radiation par la pression gazeuse est 
de l’ordre de l'unité. 


$ 5. Dépendance du coefficient d'absorption 
par rapport à la fréquence 


1. Emission et absorption dans le spectre continu. Jusqu'ici nous 
ne nous sommes pas penthés sur la question des processus physiques 
liés à l'émission et à l'absorption de l’énergie dans le spectre continu. 
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En passant maintenant à l'examen de cette question, considérons le 
schéma des niveaux énergétiques d’un atome (fig. 4). 
On sait que chaque atome peut se trouver dans certains états 
stables avec des valeurs discrètes définies de l'énergie: Æ;,, E,,... 
.. Er, . . . Ces valeurs de l'énergie sont négatives (£; < 0). Aux 
états qui leur correspondent l’électron extérieur est lié à l’atome, 
ou comme on le dit parfois, il se trouve sur une orbite elliptique. 


Absorption Emission 
pion pu, 


Fig. 4 


Le passage de l'atome entre ces états donne lieu à l'absorption et 
à l'émission des quanta dans les raies spectrales. 

Un atome peut se trouver également dans des états d'énergie 
positive (£; >> 0). Dans ces états l’électron n'est pas lié à l’atome, 
c'est-à-dire il se trouve sur une orbite hyperbolique. Les niveaux 
énergétiques positifs de l’atome forment une suite continue. 

Le passage d’un atome d’un état d'énergie négative à un état 
d'énergie positive (c’est-à-dire le passage de l’électron d’un état lié 
à un état libre) s'appelle ionisaticn. Si celle-ci se produit sous l’action 
d'un rayonnement, elle se nomme photoionisation. 

La photoionisation consiste en l'absorption d’un quantum de 
lumière. L’énergie du quantum est débitée en partie pour arracher 
l’électron à l’atome, et en partie pour communiquer à l’électron 
arraché une énergie cinétique. Autrement dit, on a alors la relation 


hv=ki+ me, (5.1) 


où l’on a introduit la notation %; — —£;,. La quantité #, est l’éner- 
gie d'ionisation de l’atome à partir de l’i-ième état. La relation (5.1) 
a été obtenue initialement par Einstein lors de l'exploration de 
l'effet photoélectrique. 
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La photoionisation depuis l’i-ième niveau rend possible l’absorp- 
tion de tout quantum dont l’énergie est plus grande ou égale à celle 
de l’ionisation, c’est-à-dire hkv=> y. Par conséquent la photoioni- 
sation donne lieu à l'absorption de l’énergie du spectre continu. 

Le processus inverse à l’ionisation, c’est-à-dire la capture d'un 
électron libre par un atome ionisé, s'appelle recombinaison. La recom- 
binaison donne lieu à l'émission de l'énergie du spectre continu. 
Dans ces conditions, si l’électron est capturé au n-ième niveau à la 
vitesse v, il y aura émission d’un quantum de fréquence v déterminée 
par la relation (5.1). 

Outre la photoionisation et la recombinaison, les transitions des 
atomes entre les états à énergie positive, c’est-à-dire les transitions 
des états libres aux états libres, provoquent également l'émission 
ou }’absorption de l'énergie du spectre continu. Evidemment, de 
telles transitions peuvent s'accompagner de l’absorption et de 
l'émission des quanta de toute fréquence. 

Les probabilités de toutes les transitions indiquées sont caracté- 
risées par les coefficients d'absorption et d'émission correspondants. 
Désignons par k;, le coefficient d'absorption des quanta de fréquen- 
ce v par un atome à l’état i. Alors, le coefficient d'absorption volu- 
mique des quanta de fréquence v par les atomes à l’état à est égal 
à Gi = Rik;y, OÙ n, est le nombre d'’atomes à l’état à par unité de 
volume. Et le coefficient d'absorption volumique dû à toutes les pho- 
toionisations vaut 


y = > LU TER (5.2) 
4=40 


où i, est déterminé pour chaque fréquence sous la condition qu'avec 
i> i, l'inégalité kv => y: soit respectée. 

Le coefficient d'absorption volumique défini par les transitions 
free-free sera noté «;. Evidemment, il est proportionnel au nombre 
d'électrons libres et au nombre d’atomes ionisés par unité de volume 
(ces transitions ayant lieu dans le champ de l'ion). 

Le coefficient d'absorption volumique total &, qui figurait au 
paragraphe précédent est la somme 


Ly = Ay + Age (5.3) 


Nous voyons que le coefficient d'absorption &, dépend sensible- 
ment de la distribution des atomes selon les états. Comme nous 
l'avons déjà dit, dans la théorie des photosphères nous avons émis 
l'hypothèse de l’équilibre thermodynamique local. Nous retiendrons 
donc la même distribution des atomes selon les états que dans le cas 
de l'équilibre thermodynamique. 
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On sait que la distribution des atomes selon les niveaux discrets 
de l’énergie est alors donnée par la formule de Boltzmann: 
RS 
MODE QU. (5.4) 
nj 81 
où g;est le poids statistique de l'i-ième niveau. La quantité #, —%: 
est l'énergie d'’excitation de l'i-ième niveau. 
En généralisant (5.4) au cas des états d’un atome à énergie posi- 
tive, on peut obtenir le rapport du nombre d’atomes ionisés au nom- 
bre d’atomes neutres. Ce rapport donné par l'expression 


X 
.TNII2  m——— 
no 8" GnmkT}, AT, (5.5) 


lle US | 51. hs 


s'appelle formule d’ionisation ou formule de Saha. Ici n. est le nombre 
d'électrons libres, et n*, le nombre d’ions à l’état fondamental en 
4 cm*; g*, le poids statistique de l’état fondamental d’un ion. 

Par la suite nous donnerons l'expression des coefficients d’ab- 
sorption kX,, et &, de certains atomes et en utilisant les formules 
(5.2)-(5.5) nous composerons l’expression du coefficient d'absorption 
volumique &.. Dans la théorie des photosphères nous n’aurons pas 
besoin des formules des coefficients d'émission qui correspondent 
aux différents types de transitions, du fait qu’en équilibre ther- 
modynamique le coefficient d'émission volumique €, dont nous 
avons besoin est exprimé par la loi de Kirchhoff-Planck à l’aide du 
coefficient d'absorption volumique «+. 

2. Absorption par les atomes d’hydrogène. Pour calculer le coef- 
ficient d'absorption du spectre continu il faut connaître les fonc- 
tions d'onde de l’atome aussi bien pour les états à énergie négative 
que pour les états à énergie positive. Le calcul des fonctions d’onde 
présente, comme on le sait, un problème très ardu. Sa solution plus 
ou moins satisfaisante n’est obtenue que pour les cas les plus simples. 

Nousindiquerons les résultats du calcul des coefficients d’absorp- 
tion pour un atome d'hydrogène. Le coefficient d'absorption k;, 
par atome d'hydrogène à l’état à vaut: 

26nt mei0 

kiv = 3 V3 ch3i0ys Eiv (5.6) 
où m et e sont respectivement la masse et la charge d’un électron; 
£iv, Un facteur de correction proche de l’unité (dit facteur de Gaunt). 
La formule (5.6) n'est vérifiée que pour des fréquences qui satisfont 
à l'inégalité v> vs — Y{1/h, c’est-à-dire au-delà de la limite de 
l’i-ième série. Nous voyons qu’au-delà de la limite de la série le 
coefficient d'absorption k;, décroît en raison inverse du cube de la 
fréquence. Dès les limites des premières séries les valeurs du coeffi- 
cient d'absorption sont de l’ordre de 10717 cm° (0.63-10-!7 cm*° dès 
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la limite de la série Lyman; 1,4-10-!7 cm° dès la limite de la série 
Balmer, etc.). 

Pour trouver le coefficient d'absorption volumique «, il faut por- 
ter l’expression (5.6) dans la formule (5.2). En même temps nous 
adopterons que la distribution des atomes selon les états est donnée 


par les formules (5.4) et (5.5). Il résulte de ces deux dernières for- 
mules 


£i h° = 
= pont Bi NU ,RT 
MR Dames €: (5.7) 
En portant (5.6) et (5.7) dans (5.2), on trouve 
a =n D —_—_— ——— 7 2 erT, 9.8 
3 VBch (nmkT)$  v er l (9-8) 


où, comme précédemment, la quantité #, est l’énergie d’ionisation 
depuis le premier état, qui vaut 
__ 2n°met 


X: — h2 e (2.9) 


Dans la formule (5.8) pour les fréquences au-delà de la série Lyman 
&) = 1, pour les fréquences entre la limite de la série Balmer et la 
limite de la série Lyman, à, = 2, etc. 

D'après la mécanique quantique le coefficient d'absorption &; dû 
aux transitions free-free d'un électron dans le champ d’un proton est 


+ AnteckT 1 

AT RER V3 ch(2amkT}3®  V° Ev (6.10) 
où n, et n* sont respectivement le nombre d'électrons libres et le 
nombre de protons dans 1 cm“; g., le coefficient de correction de 
Gaunt de l’ordre de l'unité. Pour obtenir la formule (5.10) on a ad- 
mis que la distribution des électrons libres selon les vitesses à tem- 
pérature T est donnée par la formule de Maxwell. Le coefficient 
d'absorption «;, tout comme #;,, est inversement proportionnel au 
cube de la fréquence. Cependant, à la différence de la formule (5.6), 
la formule (5.10) est justifiée pour toutes les fréquences. 

Toutefois, les formules (5.8) et (5.10) ne sont pas tout à fait 
précises, car elles ne rendent pas compte de l’absorption dite négati- 
ve. Celle-ci sera examinée en détail au $ 8. Pour l'instant notons 
qu'en équilibre thermodynamique (plus exactement, en observant 
les formules de Maxwell, Boltzmann et Saha) l'absorption négative 
est prise en compte en multipliant l'expression du coefficient d’ab- 

hv 


sorption susmentionné par la quantité 4 —e AT. 
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En portant (5.8) et (5.10) dans la formule (5.3) et en tenant 
compte de l’absorption négative, on obtient l’expression suivante du 
coefficient d'absorption volumique dû aux atomes d'hydrogène : 


24n°eskT X1 Liv CRT 
3 V3ch(21mkT)/2 [2 kT € +8] * 


4=10 


dy = nn 


hv 


x (4—e"#T). (5.11) 


La relation entre le coefficient d'absorption et la fréquence éta- 
blie par la formule (5.11) est schématisée sur la figure 5. On voit 


Xy 


Fig. 5 


qu'elle est très compliquée. Les sauts du coefficient d'absorption au 
voisinage des limites des séries sont évidents. 

Pour les ions hydrogénoïdes (He*, Li**, etc.) la dépendance du 
coefficient d'absorption par rapport à la fréquence a un caractère 
analogue. Les coefficients d'absorption sont déterminés alors par 
les formules citées ci-dessus mais sous une forme légèrement modi- 
fiée. Pour un ion de numéro atomique Z on introduit le facteur Z* 
dans le premier membre de la formule (5.6) et le facteur Z° dans les 
seconds membres des formules (5.10) et (5.11). De plus, dans la for- 
mule (5.11) il faut entendre par %, l’énergie d'’ionisation de l’état 
fondamental de l'ion considéré. 

Les formules mentionnées peuvent également être utilisées dans 
le calcul approché des coefficients d'absorption des atomes non hydro- 
génoïdes. Ceci est possible lorsque l'absorption est associée aux 
transitions des électrons depuis les niveaux énergétiques supérieurs. 
Mais en général les coefficients d'absorption de divers atomes doivent 
être établis par des calculs spéciaux ou expérimentalement. Il s’avè- 
re que la dépendance entre le coefficient d'absorption et la fréquence 
varie beaucoup d’un atome à l’autre. Par exemple, le coefficient 
d'absorption d’un atome d’hélium neutre à l’état fondamental est 
inversement proportionnel au carré de la fréquence, le coefficient 
d'absorption de l’oxygène neutre à l’état fondamental croît d’abord 
avec la fréquence, pour diminuer ensuite, etc. 
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De tous les atomes non hydrogénoïdes, c’est l’ion négatif d’hy- 
drogène qui intervient le plus dans les photosphères. Aussi l’absorp- 
tion d'hydrogène par des ions négatifs doit-elle être examinée plus 
en détail. 

3. Absorption d'hydrogène par les ions négatifs. Un ion négatif 
d'hydrogène, noté H-, est un système composé d’un atome neutre et 
d’un électron qui lui est lié. Un tel système ne possède qu’un seul 
état stable à très faible énergie d’ionisation y, = 0,75 eV. A titre 
de comparaison indiquons que l’énergie d'ionisation de l’hydrogène 
à partir de l’état fondamental est de 13,6 eV, et l’énergie des quanta 
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de la partie visible du spectre est de 2 à 3 eV. Par conséquent, la fré- 
quence d'ionisation d’un ion négatif d'hydrogène v, = %,/h se trouve 
dans l’'infrarouge lointain du spectre. Lors de la photoionisation 
d'un ion négatif d'hydrogène tous les quanta de fréquence v> v 
peuvent être absorbés, en particulier, les quanta du domaine visible. 

De nombreux auteurs ont étudié la façon d'établir le coefficient 
d'absorption d’un ion H-. La figure 6 représente le coefficient d’ab- 
sorption k, par ion négatif d'hydrogène en fonction de la fréquence. 
Cette dépendance a été obtenue par Chandrasekhar [4] et les recher- 
ches ultérieures l’ont peu modifiée. D'après la figure 6, dans le 
domaine visible le coefficient d'absorption de l'ion H” varie pro- 
gressivement dans des limites relativement peu élevées. 

Le coefficient d'absorption volumique d’un ion négatif d'hydro- 
gène &, —n k,, où n° est le nombre d’ions H- dans 1 cm. Pour 
obtenir sa valeur totale il faut encore ajouter à cette expression 
le coefficient d'absorption volumique «; défini par les transitions 
free-free dans le champ de l'atome neutre d'hydrogène, qui pour 
un ion H- joue le rôle d’un atome ionisé. Il est clair que le coefficient 
d'absorption «est proportionnel au nombre d’atomes neutres d'hy- 
drogène et au nombre d’électrons libres dans 1 cm*. On peut donc le 
présenter sous la forme &, = n,p.a,, où p. — n.kT est la pression 
électronique. 
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Ainsi, le coefficient d'absorption volumique total d'un ion H- 
vaut: 
__àv 
ay={(n"k,+nip.ay) (1—e ÀT), (5.12) 
hv 
où, comme dans ce qui précède, le facteur 4 —e *T tient compte 
de l’absorption négative. 
Pour calculer le coefficient d'absorption &, d’après la formu- 
le (5.12) il faut trouver le nombre d’ions H- dans 1 cm. Ceci peut se 
faire à l’aide de la formule d'’ionisation (5.5), qui dans ce cas devient 


X1 

2(2nmkTPR + 

nee SRE 67 (5.13) 

où g, et g” sont respectivement les poids statistiques de l’état 

fondamental d’un atome d'hydrogène neutre et d’un ion négatif 

d'hydrogène (g, —2, g"! = 1); %,, l'énergie d’ionisation d’un ion H-. 
En portant n- de (5.13) dans (5.12), il vient 


2 Lt _h 
y = NiDe Leman 7 + a, | ({—e ÀT). (5.14) 


Les résultats des calculs du coefficient d'absorption «, d’après 
la formule (5.14) sont visualisés par le graphique tiré de l'ouvrage 
de Chandrasekhar [4]. Le graphique donne pour des températures 
différentes en fonction de la longueur d’onde la quantité &, rapportée 
à un atome neutre d'hydrogène et à l’unité de pression électronique 
(fig. 7). [1 s'ensuit en particulier des calculs que l'absorption due 
aux transitions free-free ne joue de rôle notable que pour de grandes 
longueurs d'onde (pour des valeurs approchées À => 12 000 À). 

&. Diffusion de la lumière par les électrons libres. Outre l’absorp- 
tion de la lumière par des atomes, le transfert du rayonnement par 
la photosphère est également assuré en partie par la diffusion de 
la lumière par les électrons libres (présentant le plus d’intérêt dans 
ce sens), les atomes et les molécules. Le coefficient de diffusion par 
électron libre est donné par la formule de Thomson : 

Tr e \2 
= (+) , (5.15) 
où m et e sont la masse et la charge d’un électron; c, la vitesse de 
la lumière. La valeur numérique de ce coefficient est Co = 6,09 X 
x 10-25 cm:. 

Le coefficient de diffusion volumique par des électrons libres 

vaut 


Ce = ReO9» (5.16) 
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où n», est le nombre d'électrons libres dans 1 cm°. Il est évident que 
dans la formule (5.16) le coefficient rendant compte de l’absorption 
négative ne doit pas figurer. 

En utilisant (5.16) et (5.11) on peut comparer le rôle de la diffu- 
sion électronique et celui de l’absorption par les atomes d'hydrogène. 
En calculant à l’aide de ces formules le rapport o./«, on voit que 
celui-ci est d'autant plus grand que la densité est plus faible et la 
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température plus élevée. Donc, dans les photosphères des super- 
géantes chaudes le rôle de la diffusion électronique est particulière- 
ment grand. 

Si un volume élémentaire de la photosphère est le siège de l’ab- 
sorption et de la diffusion de la lumière par des électrons libres, 
le coefficient d'émission volumique vaut: 

3 1 
FE ——to re, (5.17 

e*T __4 


où «, est le coefficient d'absorption volumique et Z,, l’intensité 
du rayonnement incident. La formule (5.17) présente une différence 
nette entre l'absorption et la diffusion du rayonnement: l'énergie 
absorbée est la seule à être transformée dans un volume élémentaire, 
lequel la retransforme en cas d'équilibre thermodynamique local, 
selon la loi de Kirchhoff-Planck. 
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La diffusion électronique contribue tout de même à la transfor- 
mation du rayonnement, du fait qu'elle augmente le parcours du 
photon dans le milieu, et par conséquent, la probabilité de l’absorp- 
tion. 

La formule (5.17) admet l'hypothèse d’après laquelle la diffu- 
sion de la lumière par les électrons libres est isotrope. Or, en réalité 
l'intensité du rayonnement diffusé par un volume élémentaire dépend 
de l’angle y entre les directions du rayonnement incident et diffusé 
(elle est proportionnelle à 1 + cos“y). Notons également que le 
rayonnement diffusé par des électrons libres est polarisé. 

5. Coefficient d’absorption moyen. Nous avons cité précédemment 
les résultats du calcul des coefficients d'absorption de certains ato- 
mes. En fait, chaque volume de la photosphère présente un mélange 
d’atomes d'éléments chimiques différents. Le coefficient d’absorp- 
tion volumique dépend donc non seulement des conditions physiques 
au point donné (c’est-à-dire de la température et de la densité), 
mais encore de la composition chimique. Ceci rend plus compliquée 
la dépendance du coefficient d'absorption volumique par rapport 
à la fréquence. 

Or, la théorie des photosphères exposée aux paragraphes précé- 
dents avance l'hypothèse de son indépendance de la fréquence. La 
réfutation de cette hypothèse rend la théorie des photosphères bien 
plus compliquée. On peut donc se demander s'il est possible, au 
moins en première approximation, d'appliquer les résultats de la 
théorie également au cas du coefficient d'absorption dépendant de la 
fréquence. Dans ce but on introduit le coefficient d'absorption 
moyen, c'est-à-dire moyenné suivant la fréquence. On s'efforce de 
le déterminer de façon à conserver la relation obtenue précédemment 
entre la température et la profondeur optique. 

Prenons l'équation de transfert du rayonnement: 


cos Ÿ 


di 

Te = —Ayl,y + Ev. (5.18) 
En la multipliant par cos Ÿ, en l’intégrant par rapport à toutes les 
directions et en sortant du signe d'intégration la moyenne de cos° ÿ 
égale à 1/,, on obtient 


4n dl, 
<= — Hs (5.19) 


où AH, est le flux de rayonnement, et J,, l'intensité moyenne de 
rayonnement 


7 do 
I,=\1, 5. (5.20) 
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L'intégration de (5.19) sur toutes les fréquences et l’utilisation 
de la notation 


— (aHyd 

an (5.21) 
fournissent 

ES = — dH, (5.22) 


où H est le flux de rayonnement total dans la photosphère et 7, son 
intensité moyenne totale. 

La quantité « calculée d’après la formule (5.21) est le coefficient 
d'absorption moyen. En introduisant la profondeur optique + qui 
lui correspond d'après la formule 


t— | œdr, (5.23) 
au lieu de (5.21) on obtient 
4x di 


Le flux de rayonnement } étant constant dans la photosphère, 
l'intégration de (5.24) donne: 


T=(1+ Lx). (5.25) 


Nous avons utilisé ici la condition aux limites 2x] = H pour t = 0. 

En admettant que la quantité Z est égale à l’intensité totale de 
rayonnement en équilibre thermodynamique, c'est-à-dire que 7? — 
— O7*/x, et en exprimant le flux total de rayonnement à l’aide de 
la température effective T,. d'après la formule H — oT% au lieu 
de (5.25) on trouve 


1 3 
TS =T: (+=) , (5.26) 
<'est-à-dire la formule (4.20) obtenue précédemment. 

Ainsi, en déterminant le coefficient d'absorption moyen par la 
formule (5.21) et en appliquant l’approximation d'Eddington, on 
aboutit à la même relation entre la température et la profondeur 
optique que dans le cas du coefficient d'absorption indépendant de 
la fréquence. Cependant, le calcul exact de la quantité & est impossi- 
ble du fait que la formule (5.21) comporte le flux de rayonnement A, 
dans la photosphère réelle, dans laquelle le coefficient d'absorption 
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dépend de la fréquence. Le coefficient d'absorption moyen & doit 
donc être obtenu par calcul approché. A cet effet on a propose les 
méthodes suivantes. 

1. Admettons que le flux de rayonnement FH, est égal au flux 
de rayonnement émis par un corps noir, c'est-à-dire H, — rB, (T), 
où B, (T) est l'intensité de Planck à la température 7. Alors, 


| avBv(T) dv _ 


AI 


2. Prenons l'expression de Æ, donnée par la formule (5.19). La 
substitution à /, de l’intensité de Planck B, (T) donne 


___ 4n 1 dB,(T) àT 
Ho= 5 GT dr: (5-28) 


En portant (5.28) dans (5.21) il vient 
dBy(T) 
+ dv 


Eur Er (5.29) 


La formule (5.29) a été proposée par Rosseland [2]. 

3. Adoptons pour A, l'expression obtenue dans le cas où le 
coefficient d'absorption est indépendant de la fréquence. Notons le 
flux de rayonnement H% (x) pour obtenir 


_ 119 
z=(e TD du. (5.30) 


Cette formule a été proposée par Chandrasekhar [4] qui a tabulé 
également la quantité H% (t)/H. 

Nous n’allons pas comparer ces diverses méthodes. Notons seule- 
ment que le calcul d’après les formules (5.27) et (5.30) est plus sim- 
ple que d’après la formule (5.29). Ceci devient particulièrement 
clair lorsque la composition chimique est compliquée du fait que 
dans les formules (5.27) et (5.30) les termes relatifs à des atomes diffé- 
rents sont additionnés. Toutefois, la formule (5.29) est probablement 
plus précise. 

À titre d'exemple calculons le coefficient d'absorption moyen 
d’après la formule (5.27) pour l’absorption produite par les atomes 
d'hydrogène. 

501064 
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En utilisant la formule (5.11) de &, et Ja formule (4.2) de 
B,(T), on obtient 


OC 


DA eSkT 2h 
B d=n,nt —_—_—_—_—_—_—_—_—_—_—_—_— —— X 
abs (1) T3 y3ch(2amkT}/2 


X1 hv 
1 LT l, . 
x ([1+24 5 em ]e Ta. (5.31) 
0 


i=io 
Nous avons posé ici pour simplifier g;, = 1 et g, — 1. En changeant 
l’ordre d'intégration et de sommation on obtient après l’intégration 


OC 


_ pone 2 eRT 2h KT 9 4%: 5 39 
GB (7) dv = ren 3V3ch(2nmkT}e © [1+2,4 kT |. (5.32) 


En outre, on a 


O0 


| B,(T) dv= + [+ = (ST) +. (6.33) 


ANSE e*—1 = \ h } 15° 
0 0 
En portant (5.32) et (5.33) dans (5.27), il vient 
— __ 40 eSht 1 nent _ 
= 75 meme 01424] Ge. 6:35) 


Nous avons obtenu (5.34) pour un atome d'hydrogène, mais elle 
est également vraie telle quelle pour les ions hydrogénoïdes, car le 
numéro atomique Z fait partie de #,. La solution approchée est aussi 
juste pour les autres atomes. 

Rappelons que le premier terme entre crochets de (5.34) corres- 
pond aux transitions free-free, et le deuxième terme, aux transitions 
libre-lié. Dans le cas de l’absorption du rayonnement par des atomes 
d'hydrogène, le premier terme est prédominant aux températures 
supérieures à 400 000 K, et le deuxième, aux températures inférieu- 
res à 400 000 K, puisque pour l’hydrogène #,/k — 157 200. 

En admettant que les atomes d'hydrogène sont complètement 
ionisés, et donc ñn, = n° p, dans les deux cas indiqués on obtient 
à partir de (5.34) 


Li 
- 


TES (5.35) 


a 


pour des températures relativement élevées, et 


az (5-36) 


pour des températures relativement basses. En astrophysique l’em- 
ploi des formules (5.35) et (5.36) est assez fréquent. 
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$ 6. Théorie des photosphères à coefficient 
d'absorption, dépendant de la fréquence 


1. Théorie approchée. Le moyen le plus simple pour élaborer la 
théorie des photosphères à coefficient d'absorption dépendant de la 
fréquence consiste à utiliser les résultats de la théorie en supposant 
que le coefficient d'absorption soit indépendant de la fréquence. 


À cet effet on introduit le coefficient d'absorption moyen &. Comme 
nous l'avons montré au paragraphe précédent, on peut le déterminer 
de façon à conserver la même relation entre la température T et la 
profondeur optique + que dans le cas du coefficient d'absorption 
indépendant de la fréquence. Ainsi, on garde également les con- 
clusions obtenues sur la structure de la photosphère stellaire, c’est-à- 
dire sur la variation dans celle-ci de la densité et de la température 
en fonction de la profondeur optique (dans les formules correspondan- 


tes du $ 4 il suffit de remplacer & par «). 

Cependant, pour déterminer le champ de rayonnement de la 
photosphère sur des fréquences différentes il faut que la théorie opère 
avec le coefficient d'absorption &, ou avec la profondeur optique 7, 
qui lui correspond. L’intensité du rayonnement provenant de l'étoile 
présente pour nous un intérêt particulier. Comme nous l'avons déjà 
montré, elle est déterminée par la formule (4.30), qui est vraie pour 
toute relation entre +, et v. Nous allons admettre que la températu- 
re TZ figurant dans cette formule est exprimée par la formule (5.26) 
à l’aide de la profondeur optique + associée au coefficient d'’absorp- 
tion moyen. On peut donc utiliser (4.30) pour le calcul si +, est égale- 
ment exprimé à l’aide de +. Nous admettrons approximativement 


que &./a ne change pas dans la photosphère. Alors, 


= (ar [adr=& +. (6.1) 


En fait, dans la photosphère la quantité «&./a dépend de la pro- 
fondeur. Il est clair que pour le calcul de l'intensité du rayonne- 


ment provenant de l'étoile la valeur de &./«& doit correspondre à celle 
des couches superficielles de la photosphère (plus précisément, des 
couches dans lesquelles on observe en général le spectre continu). 

Portons (6.1) dans (4.30) pour obtenir l'intensité de rayonne- 
ment sur la fréquence v provenant de l’étoile sous un angle © au 
rayon vecteur 


e _ xsect a 
I,(0, 8)= | B,(The © sec 0 2 dx, (6.2) 


œ 
0 


S* 
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où B, (T) est l'intensité de Planck à la température T. Compte 
tenu de (4.2) et (5.26), au lieu de (6.2) on trouve: 


œ 
—— sec 0 
& 


1 


© 
2hv ( e 
c* k 1 
0 v (+++) & 
ee 


sec 0 dt. (6.3) 
Œ 


2 _—{ 


Avec la même approximation, c'est-à-dire pour &./4 —= const, le 
flux de rayonnement sur la fréquence v à la surface de l'étoile s'écrit 


3 © 
H, = 4shv ( 


c° 


T . (6.4) 


Les formules (4.39) et (4.40) obtenues précédemment sont des 
cas particuliers des formules (6.3) et (6.4) (pour t, = +). 

Pour calculer la quantité 7, (0, Ÿ) d’après la formule (6.2) la fonc- 
tion B, (T) est parfois développée en série suivant les degrés de +: 


B, (7) = B, (To) (1 + Bit +. ..), (6.5) 
où l’on ne retient que les deux premiers termes. On a 
1 dB, daT 
B= By (To) L' dT Æ Jo (6-6) 
ou sur la base des formules (4.2) et (5.26) 
3 kh 1 
Bv= = FT, hv (6.7) 
4—e Ro 


Pour la quantité 7, (0, à) on obtient approximativement 


œ 
C0 . 
© + sec 0 
& 


1,(0, 8)=B, (To) | A+Bde # 


0 


TZ sec 8 dt, (6.8) 
œ 
ou après l'intégration 


1,(0, 8) =By(To) (1 + _ B, cos 8 ). (6.9) 


En portant (6.9) dans (4.35) on trouve le flux de rayonnement 


Hy=nB,(To) (1 + 58). (6.10) 
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Les formules (6.9) et (6.10) sont assez grossières, mais elles mon- 


trent clairement comment le rapport &./x influe sur les quantités 
1,(0, 8) et H,. On établit sans peine que cette influence s’explique 
par la croissance de la température avec la profondeur. Plus le rap- 


port &./a est petit, plus la couche de la photosphère d'où provient 
le rayonnement est profonde, et par conséquent, plus les quantités 
I, (0, Ô) et H, s'avèrent grandes. 

On sait que la quantité 7, (0, 8) donne la distribution de l'éclat 
sur le disque de l’étoile. La formule (6.9) entraîne qu'aux fréquences 
auxquelles le coefficient d'absorption &, est très grand, l'éclat du 
disque est à peu près partout le même, tandis qu'aux fréquences 
auxquelles le coefficient d’absorption est très petit, l’éclat décroît 
fortement à mesure qu’on se déplace du centre vers le bord. Considé- 
rons à titre d'exemple les étoiles dont les photosphères sont le siège 
d’une absorption due surtout aux atomes d'hydrogène (c’est-à-dire, 
comme nous le verrons par la suite, les étoiles des classes A et B). 
La formule (5.11) montre que dès la limite de la série de Balmer le 
coefficient d'absorption «. devient plusieurs fois plus grand qu’en 
deçà de la limite (puisqu’au-delà de la limite à, — 2, et en deçà, 
ib — 3). Aussi la distribution de l'éclat sur le disque de l'étoile sur 
les fréquences au-delà de la limite de Balmer doit-elle différer sen- 
siblement de la distribution sur les fréquences en deçà de cette limi- 
te. Cette conclusion peut être comparée aux résultats de l'observation 
des étoiles variables à éclipses des classes A et B. 

La quantité H, caractérise la répartition relative de l’énergie 
dans le spectre continu d’une étoile. Les sauts ou discontinuités 
d'intensité près des limites des séries dus aux sauts du coefficient 
d'absorption sont une particularité importante des spectres 
de certaines classes. En particulier, dans les spectres des étoiles 
des classes A et B ont lieu des sauts au voisinage des limites de la 
série de Balmer (en deçà de la limite l’intensite est plus grande 
qu'’au-delà de cette dernière). Le calcul approché de la discontinuité 
de Balmer peut se faire d’après la formule (6.10). Des données plus 
précises sur les discontinuités de Balmer dans les spectres stellaires 
sont données plus loin. 


En utilisant la formule (6.10) et les données d’observation sur la 
répartition de l'énergie dans le spectre continu d'une étoile, on 
peut établir la dépendance approchée entre le coefficient d’absorp- 
tion et la fréquence dans la photosphère (plus précisément la quanii- 


té «./a). Cette relation a été établie pour le Soleil alors qu’on n'avait 
pas encore déterminé quels atomes dans la photosphère du Soleil sont 
les principaux responsables de l’absorption. Cette exploration a con- 
tribué dans une forte mesure à la résolution de la question men- 
tionnée. 

2. Cas de l’absorption par des atomes d’une espèce. La théorie 
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approchée exposée plus haut fournit des résultats qui ne peuvent 
être utilisés que pour des estimations grossières. En passant mainte- 
nant à une analyse plus rigoureuse, nous examinerons d’abord le 
cas particulier d'une théorie relativement simple. Supposons que dans 
la photosphère l'absorption soit réalisée surtout par les atomes d’une 
espèce, c’est-à-dire par les atomes d’un élément à un stade d'’ionisa- 
tion défini. Dans ce cas le coefficient d'absorption volumique peut se 
mettre sous la forme du produit de deux fonctions, dont l’une ne 
dépend que de la fréquence et de la température, et l’autre, seulement 
de la température et de la densité: 


a, =D(v, T)Y(T, po). (6.11) 


La possibilité d’une telle représentation est rendue évidente au 
vu de la formule (5.11), par exemple, qui détermine le coefficient 
d'absorption «, de l'hydrogène. 

Si a, est donné par la formule (6.11), l'équation de transfert du 
rayonnement peut s’écrire: 


dI, 
d£ 


où B, (T) est l'intensité du rayonnement du corps noir à la tem- 
pérature T et 


—D(v, T)[1,—B, (D), (6.12) 


t=\ Y(T, pr. (6.13) 


Pour le cas considéré l'équation d'équilibre radiatif (1.17) se 
met sous la forme: 
à d du . 
| (x, T) B,(T) dv = \ D(v, T)dv | 1,5. (6.14) 
0 0 


Les équations (6.12) et (6.14) permettent de déduire une équation 
intégrale pour le calcul de la température T sous la forme d'une 
fonction de &. Si cette fonction est trouvée, on peut déterminer 
à l’aide de (6.12) l'intensité de rayonnement 7, (6, Ÿ), et en particu- 
lier, l’intensité de rayonnement à la limite de l’étoile, c’est-à-dire 
la quantité 7, (0, Ô). 

Lors de la détermination du spectre de l’étoile l’introduction de 
la variable indépendante Ë permet d'éviter la recherche de la distri- 
bution de la densité dans la photosphère. Mais si le spectre de l’étoile 
n'est pas le seul à nous intéresser, et nous voulons connaître encore 
les quantités T et p en fonction de r, alors la connaissance dela fonc- 
tion T'(Ë) permet de les trouver aisément à partir de l’équa- 
tion (6.13) et de l’équation d'équilibre mécanique (4.42). 
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L'élément le plus abondant dans les couches superficielles des 
étoiles étant l'hydrogène, il semble qu’on pourrait penser que l’absorp- 
tion du rayonnement dans toutes les photosphères est due surtout 
aux atomes d'hydrogène. En fait, il n’en est pas ainsi. Dans les 
photosphères des étoiles des classes avancées les atomes d'hydrogène 
se trouvent presque entièrement dans le premier état et pratique- 
ment ils n'absorbent donc le rayonnement qu'’au-delà de la série de 
Lyman. Or, aux basses températures la courbe de la répartition de 
l'énergie selon les fréquences enregistre dans l'infrarouge un maxi- 
mum. Par conséquent, dans les étoiles des classes spectrales avancées 
l'absorption du rayonnement par les atomes d'hydrogène ne peut 
pas jouer de rôle essentiel. 

Toutefois, à mesure que la température s'élève le nombre d'ato- 
mes d hydrogène en état excité croît. En même temps le maximum 
de la courbe de répartition de l’énergie se déplace par rapport aux 
fréquences vers les valeurs plus élevées. Aussi, l'augmentation de la 
température rend-elle plus important le rôle des atomes d'hydrogène 
dans l'absorption. Les calculs montrent que dans les spectres des 
étoiles des classes A et B (plus précisément, des étoiles à température 
effective de l’ordre de 10 000 à 20 000 K) l'absorption est assurée 
surtout par les atomes d’hydrogène. Dans les photosphères des étoi- 
les plus chaudes les atomes d’hélium contribuent aussi d’une façon 
considérable à l'absorption. 

De la sorte, le coefficient d'absorption des étoiles à 7, = 10 000 
à 20 000 K est défini surtout par l’hydrogène et peut s'écrire sous 
la forme (6.11). La théorie des photosphères de ces étoiles a été 
élaborée par E. Moustel [6]. Au lieu d'examiner l'équation intégrale 
de la fonction T (£) citée, il a propose de la calculer par approxima- 
tions successives à partir de l'équation 


= — — — dl | (6.15) 
{ dK, d 
44 \ Gt, 7) ar 
0 
où 
K,= | 1,005 . (6.16) 


(6.15) s'obtient à partir de l'équation (6.12) multipliée par 
cos 0 (v, T) et intégrée sur toutes les fréquences et directions. 
La quantité ÆH est le flux total de rayonnement dans la photosphère. 
Nous savons que Æ — const se déduit de l’équation (6.14). En ré- 
solvant l'équation (6.15) à titre de première approximation on peut 
retenir SX, — B, (T). 

E. Moustel a calculé la distribution de l’énergie dans le spectre 
continu des étoiles aux températures effectives de 10 500, 15 000 et 
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20 000 K. Une partie des résultats obtenus est représentée à la figu- 
re 8 et consignée dans le Tableau 1. 

La figure 8 représente à titre d'exemple la courbe théorique de la 
distribution de l'énergie dans le spectre d’une étoile de la classe B5 
(Te. = 15 000 K). Le graphique donne également la courbe de 
Planck conforme à la même température 7, (les aires sous les courbes 
sont les mêmes et égales à o7%/x). On voit que la courbe réelle de la 
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distribution de l'énergie se distingue fortement de la courbe de 
Planck. Il convient de signaler particulièrement les grands sauts ou 
discontinuités de l'intensité au voisinage des limites des séries. On 
note la même particularité dans les courbes de répartition de l’éner- 
gie dans les spectres des étoiles des types considérés, établies d’après 
les observations. 

Le Tableau 1 donne les valeurs théoriques et observées de la tem- 
pérature spectrophotométrique T, et de la discontinuité de Bal- 
mer D. De plus, T; et T; désignent respectivement les valeurs de 7, 
en deçà de la limite de Balmer (c’est-à-dire pour v << v.) et au- 
delà de cette limite. 

Rappelons que la température spectrophotométrique caractérise 
la pente de la courbe de répartition de l’énergie au point donné du 
spectre. Plus précisément, elle est déterminée par la condition selon 
laquelle la dérivée logarithmique de l'intensité du spectre est égale 
à la dérivée logarithmique de l'intensité de Planck à la températu- 
re T., c'est-à-dire 


d d 
le, = = 1g B,(T;). (6.17) 
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En portant dans (6.17) l'expression de B, (T) on trouve l’équation 
de 7, suivante: 


d 3 k 1 
Go = — 5 (6.18) 
RT 
1—e $ 


Pour ce qui est de la discontinuité de Balmer, elle est donnée 
par la formule 

H | 

D=lg + (6.19} 


Le Tableau { montre que la théorie est en bon accord avec les 
observations. Ceci témoigne en premier lieu du fait que dans les 


Tableau 1 


Températures spectrophotométriques et discontinuités de Balmer des étoiles 
des premières classes spectrales 


B5 | B© 


Spectre, classe | A0 

T, 140 500K 15 000K 20 000 K 
T! f théor. 19 000 21 000 23 000 
# | abs. 16 500 23 000 26 500 
T: | thore 10 500 15 000 19 000 
abs. 41 000 16 000 19 000 
p { théor. 0,49 0,22 0,10 
\ abs. 0,47 0,24 0,11 


photosphères des étoiles considérées l'absorption de la radiation 
est en effet assumée surtout par les atomes d'hydrogène. 

3. Modèles des photosphères. Comme nous l'avons établi précédem- 
ment, dans le cas où le coefficient d'absorption est de la forme (6.11), 
Ja théorie des photosphères devient plus simple. On peut d’abord 
calculer le champ radiatif de la photosphère, puis déterminer la 
structure de celle-ci. Or, généralement &, n’est pas de la forme (6.11), 
l'absorption étant due à des atomes différents, il s'ensuit que les deux 
problèmes précités doivent être résolus ensemble. A cet effet il 
faut résoudre ensemble plusieurs équations déjà obtenues. Nous 
allons les indiquer ici puisque ce sont les équations fondamentales 
de la théorie des photosphères. 

1) Equation de transfert du rayonnement 


cos BTE = only te. (6.20) 
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2) Condition de la permanence du flux de rayonnement total 
{équivalente à la condition de l'équilibre radiatif): 


27 ( dv \ I, cos 8 sin ® dû — oT*. (6.21) 
U 0 


3) Loi de Kirchhoff-Planck qui traduit l'hypothèse sur l'équili- 
bre thermodynamique local: 


ty =, CNET CHE (6.22) 
RT _!4 


4) Equation d’équilibre mécanique de la photosphère 
d (Pe + Pr) = —£p dr, (6.23) 


e. pT, p,=+ art. (6.24) 


Pg —= 


Les quantités données de ces équations sont la température 
effective T, de l’étoile, l'accélération de la pesanteur g à la surface 
de l'étoile et la composition chimique de la photosphère. En plus, 
il faut admettre que l’expression du coefficient d'absorption &, soit 
donnée; il dépend de la composition chimique et des conditions 
physiques dans la photosphère (c'est-à-dire de T et p). 

La résolution de ces équations fournit le modèle de la photosphèére, 
c'est-à-dire la dépendance de la température T et de la densité p 
par rapport à la profondeur, ainsi que le champ de rayonnement 
dans la photosphère. En particulier, on détermine encore le spectre 
théorique de l'étoile, qui peut être comparé au spectre observé. 

Pour résoudre les équations fondamentales on applique ordinaire- 
ment la méthode des approximations successives. Pour obtenir la 
première approximation on recourt au coefficient d'absorption 


moyen «& et à la profondeur optique tv qui lui correspond, en admet- 
tant que la température T est liée à t de la même façon que dans le 
cas du coefficient d'absorption indépendant de la fréquence. Autre- 
ment dit, on admet que 


Ti TEE [T4 q(r)l, (6.25) 
où 
dt=—adr= —%xpdr. (6.26) 
Les relations (6.23) et (6.26) entraînent également que 
PE, (6.27) 


a x 
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où l’on a introduit la notation p = p, + p,. La quantité x pouvant 
être exprimée à l’aide de T et p et la température T7, à l’aide de + 
par la formule (6.25), l'intégration de l'équation (6.27) permet 
d'obtenir p comme fonction de t. Connaissant la dépendance de T'et p 
par rapport à T nous pouvons passer à l’aide de la relation (6.26) 
de la profondeur optique + à la profondeur géométrique z = r, — r, 
où r, est la distance arbitraire au centre de l’étoile, retenue comme 
point zéro de la profondeur. 


Il est très fréquent que le calcul des modèles des photosphères 
prend fin avec la première approximation. Cependant, il arrive qu’on 
procède à des approximations ultérieures et pour ce faire on a propo- 
sé plusieurs méthodes. Les calculs sont rendus plus faciles par les 


coefficients d'absorption &, et les coefficients d'absorption moyens «& 
tabulés en fonction de la composition chimique, de la densité et de 
la température. 


Ci-dessous nous donnons à titre indicatif les résultats des calculs 
des modèles de photosphères pour des étoiles de classes spectrales 
différentes (pour plus de détails voir [6] à (81). 

4. Etoiles chaudes. L'absorption du rayonnement par les photo- 
sphères des étoiles chaudes est due surtout à l'hydrogène et à l'hé- 
lium. Nous avons déjà établi que pour les étoiles à températures 
effectives de 10 000 à 20 000 K le rôle principal revient ici à l'hydro- 
gène. Maïs avec la hausse de la température le rôle de l’hélium croît. 
Nous verrons par la suite que le nombre des atomes d’hélium d’une 
photosphère n’est que d'un ordre plus petit que celui des atomes 
d'hydrogène. Cependant, pour les étoiles froides le rôle de l’hélium 
dans l'absorption est infime. Cela s'explique de même que la faible 
absorption par les atomes d'hydrogène à des basses températures. 
La seule différence est que l'énergie d'excitation est encore plus 
grande pour l'hélium que pour l'hydrogène. Il en résulte que l’absorp- 
tion par les atomes d’hélium commence à des températures encore 
plus élevées. Dans les étoiles à températures encore plus élevées, 
l'absorption par l’hélium ionisé devient elle aussi considérable. 

D'autre part. dans le transfert du rayonnement à travers les 
photosphères des étoiles chaudes un rôle important revient à la 
diffusion de la lumière par des électrons libres. Ceci est lié au fait 
qu'aux températures élevées les atomes d’hélium et d'hydrogène 
subissent une forte ionisation. 


Le calcul des modèles des photosphères des étoiles chaudes a été 
réalisé par de nombreux auteurs. Le Tableau 2 consigne les résultats 
de G. Traving qui a calculé le modèle de la photosphère de 10 Lézard 
{classe spectrale O9 V ; T, — 37 450 K ; Ig g — 4,45). Les colonnes 
successives du tableau donnent la profondeur optique t, la tempé- 
rature 7, le logarithme de la pression du gaz p,, le logarithme de la 
pression électronique p. et la profondeur géométrique z en kilo- 
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mètres. La répartition de l’énergie dans le spectre continu de l'étoile 
établie sur la base de ce modèle est en bon accord avec la répartition 
expérimentale (par exemple, la discontinuité de Balmer prévue 
D = 0,044 et expérimentale D — 0,047). 


Tableau 2 
Modèle de la photosphère de l'étoile 10 Lézard 
T T lg Pe IR Pe z, km T T lg Pe 1 P, |z, km 
0 27 700 _ _ — |0,20 | 36100 | 3,87 | 3,58 | 3520 
0,01 | 29000 2,18 | 2,48 0 | 0,40 | 38700 | 4,09 | 3,81 | 4420 
0,02 | 29 700 3,06 | 2,76 850 | 0,60 | 40800 | 4,22 | 3,94 | 4970 
0,04 | 30800 3,31 | 3,01 | 1640 | 0,80 | 42300 | 4,31 | 4,03 | 5390 
0,06 | 31 900 3,46 | 3,16 | 2 1,00 | 43500 | 4,37 | 4,10 | 5730 
0,08 | 32800 3,96 | 3,26 | 2420 | 2,00 | 47800 | 4,57 | 4,30 | 6840 
0,10 | 33500 3,64 | 3,34 | 2680 | 3,00 | 50900 | 4,68 | 4,41 | 7580 


Les résultats des autres calculs sont également confirmés par les 
données d'observation sur la répartition de l'énergie dans la partie 
visible du spectre. En particulier, pour de nombreuses étoiles de la 
classe B la concordance entre les spectres continus prévus et expéri- 
mentaux est satisfaisante dans toute la gamme de 3400 à 8000 A. 

Toutefois, les étoiles chaudes rayonnent le plus gros de l'énergie 
dans l’ultraviolet. Donc, les spectrogramimnes dans l’ultraviolet 
réalisés dans des conditions extra-atmosphériques revêtent une 
grande importance pour la vérification de la théorie. L'étude 
de ces spectrogrammes a conduit à la conclusion que la 
répartition observée de l'énergie des spectres stellaires de la 
classe B s'accorde à celle théorique. Mais pour la classe O on a décou- 
vert des écarts considérables qui ont été éliminés en grande partie 
par la mise au point du modèle (surtout en tenant compte de l'effet 
dit de « couverture », c'est-à-dire de l'absorption dans les raies). 
L'accord entre la théorie et les observations est encore meilleur, si 
l'on rejette l’hypothèse de l’équilibre thermodynamique local dans 
la photosphère (voir ci-dessous). 

5. Etoiles froides. D'abord, comme exemple d'une étoile froide 
considérons le Soleil. Le spectre continu du Soleil ne présente pas de 
discontinuité de Balmer. Ce fait seul témoigne de ce que dans la 
photosphère du Soleil l’absorption n’est pas due avant tout aux ato- 
mes d'hydrogène. Pendant longtemps un problème important s'est 
posé aux astrophysiciens : établir la source de l’absorption dans la 
photosphère solaire. La théorie approchée des photosphères appliquée 
aux observations a permis de trouver la dépendance entre le coefii- 
cient d'absorption et la fréquence ; or, aucun des atomes connus ne 


$ 6] THÉORIE DES PHOTOSPHÈERES À COEFFICIENT D'ABSORPTION 71 


possédait un tel pouvoir d'absorption. En 1939 J. Wildt a avance 
l’idée correcte: dans la photosphère du Soleil l'absorption est assu- 
rée surtout par l’ion négatif d'hydrogène. 

Le calcul mécano-quantique d’un ion d'hydrogène a présenté de 
grandes difficultés, mais Chandrasekhar les a surmontées (voir $ 5). 
Ses calculs ont montré que le coefficient d'absorption d’un ion H- 
dépend de la fréquence à peu près de la même façon que celui de la 
photosphère du Soleil établi comme indiqué plus haut. En parti- 
culier, l'absence des discontinuites dans le domaine visible du spec- 
tre solaire s'explique par l’absence des discontinuités du coefficient 
d'absorption de l'ion H-. 

Nous avons déjà noté que la théorie des photosphères avec un 
coefficient d'absorption indépendant de la fréquence donne d'assez 
bons résultats en ce qui concerne le Soleil. Ceci est dû au fait que le 
coefficient d'absorption de l'ion H- varie relativement peu dans le 
domaine du spectre où l’émission du Soleil est la plus forte. En 
utilisant cette circonstance, Chandrasekhar a élaboré une théorie 
des photosphères spéciale, avec un coefficient d'absorption différant 
peu de la valeur moyenne, susceptible d’être appliquée au Soleil. 
Sur la base de cette théorie il a obtenu certains correctifs pour les 
valeurs de la température trouvée auparavant pour un coefficient 
d'absorption indépendant de la fréquence (voir [4]). Les résultats du 
calcul du modèle de la photosphère solaire obtenus en partant de la 
théorie indiquée sont exposés au début du Chapitre III. 

En passant du Soleil aux autres étoiles froides nous pouvons dire 
que l’ion H- joue le rôle principal dans la formation du spectre 
continu de toutes les étoiles de cette sorte (à températures effectives 
inférieures à 8000 K environ). Aux températures plus élevées l’absorp- 
tion due aux atomes d'hydrogène est très forte, et elle domine alors 
sur celle due aux ions H-. De plus, aux températures élevées ces ions 
sont très peu nombreux, car il y a peu d’atomes d'hydrogène neutres 
qui en rencontrant les électrons libres, forment justement les ions H-. 
Inversement, aux températures basses les atomes d'hydrogène absor- 
bent faiblement et leur rôle dans l’absorption est bien plus petit que 
celui des ions H=. Dans les photosphères des étoiles froides les ions 
négatifs d'hydrogène sont assez nombreux du fait que presque tous 
les atomes d'hydrogène se trouvent à l’état neutre, alors que les 
électrons libres apparaissent lors de l’ionisation des métaux. 

En plus des atomes les photosphères des étoiles très froides (aux 
températures de 2000 à 3000 K) comportent des molécules de toutes 
sortes. On a établi que les calculs des modèles de telles photosphères 
doivent tenir compte de l'absorption par les ions négatifs H-, H3, 
He”, de l'absorption dans les bandes moléculaires et de la diffu- 
sion Rayleigh par l'atome H et la molécule H.. Pour calculer le 
coefficient d'absorption total il faut donc déterminer au préalable, 
pour la composition chimique donnée, la concentration de différen- 
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tes molécules et des électrons libres en fonction des conditions physi- 
ques. À cet effet il faut résoudre les équations de la dissociation 
des molécules et de l’ionisation des métaux qui fournissent des 
électrons libres. Le calcul des modèles des photosphères doit égale- 
ment tenir compte de la convection. Pour cette raison le calcul 
des modèles des photosphères des étoiles froides est assez compliqué. 
sus es résultats de tels calculs sont-ils peu nombreux (voir [8] 
et 19)). 

6. Naines blanches. Une place particulière parmi les étoiles re- 
vient aux naines blanches, à luminosité bien plus faible que celle 
des objets de la série principale de mème classe spectrale. Les rayons 
des naines blanches sont très petits, de l’ordre de 0.01 rayon solaire ; 
quant à leurs masses, elles sont de l’ordre de celle du Soleil. Ainsi, 
à la surface de ces objets l'accélération de la pesanteur est très grande 
et atteint dans certains cas 10!° cm/s*. Une valeur de g aussi impor- 
tante détermine plusieurs particularités aussi bien dans la structure 
des photosphères que dans la répartition de l’énergie dans les spectres. 

A titre d'exemple du calcul des modèles de leurs photosphères 
citons les résultats de A. Kolessov [10]. Les observations montrent 
que les spectres de certaines naines blanches (la majorité des cas) 
ne comportent que des raies d'hydrogène, alors que les spectres 
des autres n'ont que des raies d’hélium. Les calculs ont donc porté 
séparément sur les photosphères à hydrogène pur et celles à hélium 
pur. Les températures superficielles 7, envisagées étaient de 12 000, 
15 000 et 20 000 K (et encore 7, — 30 000 K pour des photosphè- 
res à hélium pur) et les accélérations de la pesanteur g, de 10%, 108 
et 1019 cm/s°. Le Tableau 3 présente les résultats des calculs pour le 
cas d’une photosphère à hydrogène pur à 7, — 15 000 K et g — 
— 108 cm/s*. 

La dernière colonne du Tableau 3 donne la profondeur géométri- 
que en kilomètres. On voit qu’une profondeur géométrique de l’ordre 
de 0.4 km correspond à la profondeur optique unitaire. Autrement 
dit, il s'avère que l’« épaisseur de la photosphère » des naïines blan- 
ches est de cet ordre, c’est-à-dire qu'elle est petite à l'extrême. Pour 
d’autres étoiles l’épaisseur de la photosphère est bien plus grande. 
Par exemple, d’après le Tableau 2 elle est de l'ordre de 6000 km 
pour l'étoile 10 Lézard. Cette différence s'explique par l'accélération 
considérable de la pesanteur à la surface d'une naine blanche. ce qui 
impose un gradient de pression élevé pour équilibrer l'attraction. 

Les hautes pressions des photosphères des naines blanches inter- 
viennent dans leurs spectres. Sous des pressions élevées les niveaux 
supérieurs discrets des atomes ne se réalisent pas en raison des champs 
électriques des ions et des électrons libres (voir les détails au $ 8). 
La fréquence à la limite de chaque série diminue donc et l’ionisation 
à partir des niveaux inférieurs qui se réalisent peut être provoquée 
par une émission sur fréquences plus basses. Il est clair que le rôle 
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Tableau 3 
Modèle de la photosphère d'une naine blanche 
.10-6, - 10-17, ». 107, 

T | T dyne/cm2 Te ns D cm3 | z, km 
0,1 15 900 0,92 0,200 0,364 0 
0,2 16 500 1,41 0,296 0,536 0,110 
0,4 17 500 2,24 0,448 0,799 0.229 
0,6 18 300 3,00 0,577 1,02 0.323 
0,8 19 000 3,72 0,694 1,21 0,378 
1,0 19 600 4,43 0,802 1,39 0,433 
2,0 22 100 1,86 1,28 2,18 0,621 
3,0 23 900 11,2 1,68 2,86 0,753 
4,0 25 400 14,4 2,0: 3,45 0.855 
9.0 26 600 17,9 2,37 4 ,00 0.938 


de l'effet susmentionné varie en différents points de la photosphère 
(et notamment, il croît avec la profondeur par suite de l’augmen- 
tation de la pression). Il en résulte qu'au voisinage de la limite des 
séries la formation du spectre doit s'accompagner de l'étalement 
des discontinuités d'intensité. En particulier, la discontinuité de 
Balmer dans le domaine visible doit elle aussi s’étaler. 


Hy 44 
x © 


Fig. 9 


La figure 9 représente le spectre théorique d’une étoile à tempé- 
rature superficielle de 12 000 K au voisinage de la limite de la série 
de Balmer. Le graphique montre comment l'étalement de la dis- 
continuité se renforce avec l’augmentation de l'accélération de la 
pesanteur dans la photosphère. Pour de grandes valeurs de £g les 
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discontinuités n'existent pas. Cette particularité est précisément pro- 
pre aux spectres observés des naines blanches. 

7. Photosphère en l’absence d’équilibre thermodynamique local. 
L'exposé précédent de la théorie des photosphères implique l’exis- 
tence de l'équilibre thermodynamique local. Cette hypothèse justi- 
fie pour chaque point de la photosphère la relation (6.22) qui traduit 
la loi de Kirchhoff-Planck. À son tour, la relation mentionnée est 
respectée lorsque la distribution des vitesses des électrons libres 
suit la loi de Maxwell, et la distribution des atomes selon les niveaux 
énergétiques et les stades de l’ionisation est donnée par les formules 
de Boltzmann et de Saha. On peut admettre que l’état des couches 
profondes de la photosphère est décrit avec une grande précision par 
l'équilibre thermodynamique local par suite du rôle prépondérant des 
collisions dans l'excitation et l'ionisation des atomes. Cependant. 
à mesure qu'on s'approche de la surface, le rôle des collisions dimi- 
nue, ce qui rend plus marqués les écarts à l'équilibre thermodynami- 
que local. Dans les couches externes, l'excitation et l’ionisation des 
atomes sont surtout dues non pas aux collisions, mais au rayonne- 
ment. 

Ainsi, dans une théorie des photosphères rigoureuse le champ de 
rayonnement et les populations des niveaux énergétiques des atomes 
doivent être déterminés ensemble. Plus précisément, la relation 
(6.22) doit être remplacée par les équations qui expriment la condi- 
tion de stationnarité pour chaque niveau. Cette condition consiste 
en ce que le nombre de transitions à un niveau donné soit égal au 
nombre de transitions depuis ce niveau (aussi bien dans les collisions 
que sous l’action du rayonnement). En même temps, les quantités 
a. et e, qui figurent dans l'équation de transfert du rayonnement 
doivent être exprimées à l’aide des populations des niveaux. Aux 
équations indiquées il faut également ajouter l'équation de l’équili- 
bre mécanique et la condition de la permanence du flux de rayonne- 
ment dans la photosphère. 

Evidemment, une telle position du problème rend la théorie des 
photosphères très compliquée. Il est donc d’un grand intérêt de la 
simplifier en avançant l'hypothèse du bilan détaillé des transitions 
radiatives dans les raies (c’est-à-dire de l'égalité entre le nombre de 
transitions d’un niveau discret à un autre et le nombre de transi- 
tions inverses). Alors, dans les équations fondamentales de la théorie, 
parmi toutes les transitions radiatives il ne faut tenir compte que 
de celles du spectre continu (c’est-à-dire des photoionisations et des 
recombinaisons). Cette hypothèse peut être adoptée parce que l’opa- 
cité dans les raies surpasse sensiblement l’opacité dans le spectre 
continu. 

La théorie des photosphères en l’absence d'équilibre thermodyna- 
mique local avec hypothèse susmentionnée a été élaborée par Cal- 
cofen et d’autres auteurs. On a calculé les modèles des photosphères 
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des étoiles chaudes composées seulement d'hydrogène ou d’hydro- 
gène et d'hélium. Les résultats obtenus pour le domaine visible du 
spectre ne se distinguent pas beaucoup pour l'essentiel des résultats 
auxquels conduit la théorie en cas d'équilibre thermodynamique 
local. Toutefois, dans le continuum de Lyman l'écart entre les 
résultats s'avère très grand. 

La théorie des photosphères en absence de l'équilibre thermody- 
namique local est exposée en détail dans l'ouvrage de D. Mihalas [8]. 
Cette théorie étant très compliquée, les méthodes de résolution des 
équations de départ revêtent une grande importance. De nos jours 
on utilise en pratique deux méthodes. L'une d'elles consiste à appli- 
quer le processus itératif, où l'on retient comme première approxima- 
tion la solution du problème pour le cas où il y a équilibre thermo- 
dynamique local. L’autre méthode consiste à remplacer les équa- 
tions de la théorie donnée par un système d’équations algébriques 
pour toutes les grandeurs à déterminer en divers points de la photo- 
sphère. Il est évident que cette dernière méthode nécessite l’utilisa- 
tion des ordinateurs puissants. Les résultats des calculs des modèles 
de la photosphère en l’absence de l'équilibre thermodynamique 
local sont donnés aussi bien par la monographie [8] déjà citée, que 
par de nombreuses recherches originales. Le problème de l'écart à 
l'équilibre thermodynamique local dans les couches superficielles 
des étoiles sera également évoqué dans l'étude de la formation des 
spectres de raies stellaires (voir $ 9). 


$ 7. Problèmes particuliers de la théorie 
des photosphères 


1. Photosphères étendues. L'hypothèse d'une photosphère d'épais- 
seur inférieure au rayon ne peut pas être appliquée à certaines étoiles 
particulières, par exemple à celles du type Wolf-Rayet. Il en est 
ainsi lorsque la décroissance de la densité de la photosphère est 
relativement lente avec l’augmentation de la distance au centre de 
l'étoile. Les couches de même densité de telles photosphères doivent 
être considérées comme sphériques et non comme planes parallèles. 

Cherchons pour le cas considéré la dépendance entre la tempé- 
rature et la profondeur optique. À cet effet nous devons utiliser 
l'équation de transfert du rayonnement sous la forme (1.20). En 
l'intégrant sur toutes les fréquences, on obtient 


OT : sin Ÿ 07 


cos Ÿ ru — 5 = — al +e, (7.1) 


où & est le coefficient d'absorption moyen. En introduisant d’après 
l’usage la notation e = &S$S en tant que condition d’équilibre rela- 
6 -01064 
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tif, on a 


s=(1—. (7.2) 


L'intégration de (7.1) sur toutes les directions, compte tenu de (7.2) 
aboutit à la formule 


H=<, (7.3) 


| nl 


où C est une constante. (Evidemment, 47nC est la luminosité de 
l'étoile.) 

La multiplication de (7.1) par cos © et son intégration sur toutes 
les directions donne dans l'approximation d’Eddington: 


ES —-0H, (7.4) 
ou, sur la base de (4.15), 
_. = 0H. (7.5) 


Prenons pour le coefficient d'absorption & l'expression 


a = TS (7.6) 
[comparez avec les formules (5.35) et (5.36)] et admettons que dans 
la photosphère la densité soit inversement proportionnelle à un certain 
degré de la distance au centre de l’étoile, c’est-à-dire 


oo. (7.7) 


rt 
En portant (7.3), (7.6) et (7.7) dans l'équation (7.5) et en l'inté- 
grant, on obtient 
2n+1 


T=T,(=) +3 (7.8} 


r 


où 7, est la température à la distance r.. 

L'application des formules (7.7) et (7.8) permet aussi d'obtenir 
sans peine la dépendance entre la profondeur optique + et la dis- 
tance r. La substitution de ces formules dans la relation dt = —«@ dr 
et l’intégration donnent 

9 “n-s-2 


t=() ‘+ , (7.9 
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où par r, on entend maintenant la distance au centre de l'étoile avec 
Tt = 1. (7.8) et (7.9) permettent de tirer la dépendance cherchée 
entre T et +: 


2n+i 
T = TritGu-s-2), (7.10) 
Prenons, par exemple, nr = 2 et s — 4. Il vient, alors 
T = Tit°/i. (7.11) 


De la sorte, dans une photosphère étendue la température croît avec 
la profondeur optique bien plus vite que dans une photosphère 
constituée de couches planes parallèles. 

La connaissance de la dépendance entre 7 et + rend possible Île 
calcul de la distribution de l'énergie dans le spectre continu. A cet 
effet il faut utiliser l’équation de transfert du rayonnement (1.20), 
où l’on pose e, = «.B, (T) sur la base de l'équilibre thermodyna- 
mique local. Initialement, la théorie des photosphères étendues 
admettait que le coefficient d'absorption est indépendant de la 
fréquence. La courbe obtenue de la répartition de l'énergie dans 
le spectre continu différait alors fortement de la courbe de Planck 
par un grand excès de rayonnement dans l’ultraviolet. Or, en tenant 
compte de la dépendance entre le coefficient d'absorption et la 
fréquence cet excès de rayonnement ne se forme pas du fait d'une 
forte absorption au-delà des limites des séries principales des ato- 
mes. Il convient également de retenir que les photosphères étendues 
peuvent donner lieu à de très grands écarts de l'équilibre thermod y- 
namique local. 

2. Effet de couverture. En passant par les couches superficielles 
de l'étoile le rayonnement dans le spectre continu subit une absorp- 
tion partielle dans les raies spectrales. L'énergie absorbée dans 
les raies revient dans la photosphère. Il en résulte dans celle-ci une 
augmentation de densité de rayonnement, et donc, de la température. 
Ce phénomène s'appelle effet de couverture ou de serre. 

Désignons par À la partie de l'énergie absorbée dans les raies 
spectrales. Cette quantité peut être établie par observations. Pour le 
Soleil, par exemple, elle vaut à peu près 10 %. 

L'énergie dans les raies est absorbée dans les couches superficiel- 
les à épaisseur optique du spectre continu de l’ordre de quelques 
dizièmes. Cependant, nous admettrons, pour simplifier, que l'énergie 
des raies est absorbée à la limite de l’étoile (à + — 0). Alors, en 
supposant que le coefficient d'absorption du spectre continu ne 
dépend pas de la fréquence, qu en utilisant le coefficient d'absorption 
moyen, on peut établir la valeur exacte de l’effet de couverture. 

En composant pour le problème donné l'équation d'équilibre 
radiatif, il faut tenir compte du fait que chaque volume élémentaire 
de la photosphère reçoit aussi bien le rayonnement diffusé provenant 
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de tous les côtés que le rayonnement réfléchi par la limite et affai- 
bli en cours de chemin. Désignons l'intensité du rayonnement diffusé 
par J (x, u) et celle du rayonnement réfléchi par la limite, par J,. 
Alors, pour la condition de l'équilibre radiatif on tire 


+ 1 
+ | I(x, p)du+— I ( e Udy. (7.12) 


£1 0 


S'(tT) — 


Portant dans (7.12) l’expression de Z (t, u) obtenue à l’aide 
de S (x) à partir de l’équation de transfert, c’est-à-dire procédant de 
la même façon que pour l’équation de Milne, on trouve 


1 


S (x) = js rt" lS (r')dr + LISE. (7.13) 


Pour calculer la grandeur 7, il faut utiliser la relation 
1 
I, =2A \ I (0, u)p du, (7.14) 
0 
qui traduit le fait que À est la partie de l'énergie incidente 
réfléchie dans le sens inverse. Dans notre cas, évidemment, le 
flux de rayonnement doit être le même qu’en l’absence de l'effet de 
couverture, c’est-à-dire égal à xF. On a donc 
1 


2(1—4) | 7(0, mudu=r. (7.15) 


(7.14) et (7.15) entraînent 


Ty = À 


1— A 
En portant (7.16) dans (7.13) on obtient 


F. (7.16) 


S(r) = LD euees tr) dr + A Sax Er. (747) 
0 


Avec À = 0 l'équation (7.17) se transforme en équation de Milne. 
On voit sans peine que la solution de l'équation (7.17) est de la 

forme : 
S(D= F4 À FIr+q(0)1, (7.18) 


où g (rt) est la fonction de | Hopt [voir formule (2.51). 


$ 7] PROBLÈMES PARTICULIERS DE LA THÉORIE DES PHOTOSPHERES 85 


En utilisant les relations connues S (t) = o7"/x et F = oTi/n, 
au lieu de (7.18) il vient 


Tee Te + te +0). (7.19) 


La formule (7.19) traduit l’influence qu’exerce l'effet de couver- 
ture sur la température de la photosphère. Mais cette formule ne 
peut pas être appliquée aux valeurs très petites de t par suite de 
l'hypothèse adoptée précédemment d'après laquelle le rayonne- 
ment est réfléchi depuis la limite elle-même de l'étoile. 

3. Effet de réflexion dans les binaires serrées. Si deux étoiles se 
trouvent dans la proximité l’une de l’autre, l’étude de leur éclat doit 


Fig. 10 


tenir compte de l'échange de l’énergie rayonnante entre elles. Dans 
ce cas à l'émission propre de chaque étoile vient s'ajouter le rayonne- 
ment réfléchi par elle. Bien entendu, le processus de réflexion réel 
est très compliqué : il consiste en ce que sous l’action de l’émission de 
l'étoile voisine la température du compagnon s'élève et il en résulte 
une croissance de l’énergie rayonnée. Ecrivons pour notre problème 
l'équation d'équilibre radiatif. Supposons que la limite de l'étoile À 
soit frappée par un rayonnement provenant de l'étoile B à l’intérieur 
d’un angle solide © (fig. 10). Considérons pour simplifier que l’an- 
gle Q est petit. Désignons par J, l'intensité moyenne du rayonne- 
ment incident à l’intérieur de l’angle solide ©, et par Ô,, l’angle 
moyen entre la direction de ce rayonnement et la normale aux couches 
photosphériques. L’équation de l'équilibre radiatif devient alors: 


| +1 LT 
Sr, u)= | (ru, mo) + He &, (7.20) 


EL 
— 1 


où Z (t, u”, u,) est l’intensité du rayonnement de diffusion dans la 
photosphère (u” = cos Ÿ’. u, —= cos Ÿ:). 
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Appliquons comme pour (2.45) l'équation (7.20) et l'équation 
de transfert du rayonnement : 


e He, (7.21) 


1 d , ' 
Sr, do) = | Elt—11S (7. bo 


0 


(7.21) appartient aux équations dont le type a été examiné en 
détail au $ 3. Sa solution se compose de deux termes: le premier 
est déterminé par les sources d'énergie à l’intérieur de l'étoile (à une 
profondeur infiniment grande). et le deuxième, par l'énergie fournie 
à la photosphère de l’étoile À par l'étoile B. Les formules (3.16) 
et (3.64) permettent de tirer: 


S(T. ue) =L$ [14 D(r)dr |+ 


T 


+08 6 (ul # HT o(r)dr]. (7.22) 


où œ (u,) et ® (t) sont les fonctions déterminées par les équations 
(3.53) et (3.55) respectivement. 

Pour t = 0 on obtient à partir de (7.22) la formule simple sui- 
vante: 


S (0, ho) — += 3 p+ le À (Ho) - (7.23) 


La quantité S (rt, Lo) étant  roportionnelle à àa 7*, on peut à l’aide 
de la formule (7.22) calculer la température T à une profondeur 
optique quelconque et pour une position quelconque du compagnon 
par rapport au point donné de la photosphère. La formule (7.23) 
permet de calculer la valeur de la température superficielle T,. 

Si la température de la photosphère est connue, on peut utiliser 
la formule (6.3) pour calculer l'intensité du rayonnement issu du 
point donné de la surface de l'étoile quelle que soit la fréquence v. 

Evidemment, pour trouver l'intensité de rayonnement totale 
aucun besoin n'est de connaître la température. Désignons par ÿ 
l'angle de réflexion, c'est-à-dire l'angle entre la direction du rayon- 
nement provenant de l'étoile et la direction du rayon vecteur (cos Ÿ 
— u). L'intensité de rayonnement 7 (0, u, u.) est alors déterminée 
par la formule: 


Oo 


T 
-_— d ; 
10, a po = | Se pe FT, (7.24) 


() 
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où il faut porter l'expression (7.22). Cette substitution a été déjà 
faite au $ 3. Sur la base de la formule (3.40) (où m = 1/u,) et des 
formules (3.57) et (3.63), on trouve 


_ V3 1. _Q (4) p(Uo) _ 
TO, h)=-7 Fp(u)+ TE Ho (7.25) 
Les formules obtenues montrent que l'effet de réflexion est 
d'autant plus grand que le rapport 7, Q/xF est plus grand. Ce rapport 
peut s'’écrire sous une forme plus commode. Si l’angle solide Q est 
petit, il vient 


LR =—2 , (7.26) 


où L est la luminosité de l'étoile B, et r, la distance entre les étoiles 
A et B. D'autre part, on a: 


nf = LA 


ar 


; (7.27) 


où L\ et r\ sont la luminosité et le rayon de l'étoile À respective- 
ment. (7.26) et (7.27) entraînent que 

1,Q _ LB r'A 2 ‘ 
a F =? (#4) (7.28) 

Les estimations d’après les formules mentionnées montrent que 
l'effet de réflexion peut jouer un rôle important. Bien entendu il 
dépend de la position du compagnon B par rapport au point considéré 
de la photosphère de l'étoile À (il est d'autant plus grand que l’an- 
gle #.est plus petit). L'effet de réflexion intervient dans les courbes 
de lumière. 

&. Polarisation du rayonnement des étoiles chaudes. Dans les 
photosphères des étoiles chaudes un grand rôle dans le transfert du 
rayonnement revient à la diffusion de la lumière par les électrons 
libres. Dans ce cas la lumière diffusée par un volume élémentaire 
est polarisée. Aussi, l'étude des photosphères des étoiles chaudes 
doit-elle envisager le transfert d’un rayonnement polarisé. 

La diffusion de la lumière par les électrons libres suit la loi qui 
peut être énoncée de la façon suivante. Soient J,, et Z, les intensi- 
tés des rayonnements polarisés linéairement à vecteur électrique res- 
pectivement parallèle et perpendiculaire au plan de diffusion 
(c'est-à-dire au plan où reposent les rayons incident et diffusé). Si le 
rayonnement frappe un volume unitaire à l’intérieur d'un angle 
solide dw, alors l’énergie diffusée par ce volume dans la direction 
formant un angle y avec la direction du rayonnement incident dans 


l'angle solide unitaire est égale respectivement à _ Oely COS y e 


et £ Cl,  ; de plus, l'orientation du vecteur électrique est la 
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même que celle du rayonnement incident. Ici ©, est le 
coefficient de diffusion volumique par des électrons libres, déterminé 
par la formule (5.16). 

Nous savons que le champ radiatif de la photosphère présente 
une symétrie axiale : l’intensité de rayonnement ne dépend que de 
et de l’angle Ÿ, et ne dépend pas de l’azimut. Pour caractériser le 
rayonnement polarisé il suffit donc dans ce cas de donner seulement 
deux quantités et non pas quatre comme dans le cas général. Ces 
quantités peuvent être les intensités de rayonnement J, et J, à oscil- 
lations respectivement dans le plan passant par le rayon et la norma- 
le aux couches photosphériques, et perpendiculairement à ce plan. 
Au lieu des intensités Z, et Z, on peut prendre également les intensi- 
tés ZI et X: 


I1=1, +1, K=I, —1, (7.29) 


La quantité Z est l'intensité de rayonnement totale, et la quantité 
p = K/I, le degré de polarisation de rayonnement. 

Pour calculer 7 et XÀ on a les équations usuelles de transfert du 
rayonnement : 


cos IS, 430 

7. 

cos KR, 
T 


où dt — —0, dr. 

Sur la base de la loi de la diffusion de la lumière par les électrons 
libres on peut obtenir que les quantités S et R qui figurent dans ces 
équations soient liées aux intensités Z et À par les équations suivan- 
tes de l'équilibre radiatif : 


+1 
S (x, u = | T(r, n°) [1+— Pe(u) P;(u') | du + 
h 3 +1 
+ piqu) | K(r nn au, (739 
1 
; +1 | 
RG, p) = (Au?) | Z(r n°) Pe Qu) du'+ 
—1 
+ Un 


Î 
K(r,u)(1— np?) du, (7.32) 


1 


ma T 


où P,u) = 1, (3 n° — 1) est le deuxième polynôme de Legendre. 
En déduisant les équations (7.31) et (7.32) on à admis qu'il s'agit 
d’une photosphère purement électronique. 
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Nous ne nous attarderons pas à déduire et à résoudre les équations 
citées et ne donnerons que les résultats de leur résolution (voir [4] 
et [5]). Le Tableau 4 consigne les valeurs des quantités 7, X et le degré 
de polarisation p d’un rayonnement provenant d'une étoile. 


Tableau 4 


Emission d’une étoile à photosphère purement électronique 


LU 0 0,1 0,2 0,3 0,4 0,5 0.6 0.7 0.8 | 0.9 1.0 
I (0, u) 1,00! 1,24 | 1,46 | 1,67 | 1,87 | 2,07 | 2,27 | 2,46 | 2,6612,85| 3,04 
10K (0, ui) 1,25| 1,00 10,8410,7010,5810,4710,37|0,2710,1810.,09| 0 
p (u) en % 12,5 18,0 15,8 14,2 [3,1 [2,3 [1,6 11,1 10,7 [0,3 | 0 


Le tableau montre que la distribution de l’éclat sur le disque 
d'une étoile à photosphère purement électronique ne se distingue 
pas beaucoup de celle sur le disque d’une étoile ordinaire à rapport 
entre l’éclat au centre et l’éclat vers le bord égal à 3,04 au lieu de 
2,91. Quant au degré de polarisation, il est nul au centre du disque 
et croît jusqu’à 12,5 % au bord. 

Cependant, pour les étoiles réelles le degré de polarisation est 
plus bas que celui du Tableau 4, puisque dans les photosphères la 
diffusion de la lumière par les électrons libres s'accompagne de l’ab- 
sorption et de l’émission de l'énergie par les atomes. 

Il est évident que le rayonnement issu du disque tout entier 
d'une étoile à symétrie sphérique ne sera pas polarisé. L'effet de 
polarisation de la lumière des étoiles ne peut donc être décelé que 
par l'observation des variables à éclipses, dont l’une des composan- 
tes est une étoile chaude et l’autre, une étoile froide. Dans ce cas 
lors de l’occultation de l'étoile chaude par son compagnon froid le 
rayonnement du système est polarisé à un degré peu grand. Cet effet 
prédit par la théorie a été ensuite réellement enregistré pendant les 
observations. 

La découverte pendant les observations d’un phénomène nouveau 
que présentent la polarisation de la lumière d'une étoile hors l’éclipse, 
et même la polarisation de la lumière des étoiles isolées jouit d’un 
intérêt particulier. Ce phénomène s'explique surtout par la polari- 
sation du rayonnement dans l’espace interstellaire (nous en reparle- 
rons en détail au $ 32). Cependant, dans certains cas ce phénomène 
peut également être dû à la diffusion de la lumière par des électrons 
libres. La polarisation du rayonnement d’un système binaire hors 
l’éclipse peut résulter de la diffusion de la lumière d’une étoile par 
des électrons libres de la photosphère d’une autre étoile ou dans les 
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flux de gaz décelés quelquefois dans des systèmes binaires. L'émis- 
sion d’une étoile isolée peut être polarisée par suite de la diffusion 
de la lumière par des électrons libres dans le cas lorsque sa forme 
diffère d'une forme sphérique. 
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CHAPITRE II 


ATMOSPHÈRES STELLAIRES 


Nous entendrons par atmosphère stellaire la couche dans laquelle 
apparaît le spectre de raies. En moyenne, l'atmosphère se trouve 
plus haut que la photosphère qui donne un spectre continu. Ceci 
s'explique par le fait que le coefficient d'absorption d’une raie est 
bien plus grand que celui du spectre continu. C’est pourquoi dans les 
parties extérieures d'une étoile l'absorption dans le spectre continu 
n'intervient pas d'une façon notable, alors que l'absorption dans les 
raies est toujours forte. 

Initialement on avançait mème en astrophysique l’hypothèse 
qu'il existe entre la photosphère et l'atmosphère une limite bien 
nette. Autrement dit, on supposait que la photosphère émette un 
rayonnement dans le spectre continu sans raies et que celles-ci 
apparaissent lorsque le rayonnement traverse l'atmosphère, ou, 
comme on la nommait à l’époque, la couche renversante. Actuelle- 
ment cette hypothèse ne se fait ordinairement pas, c'est-à-dire on 
admet que chaque volume élémentaire absorbe aussi bien dans les 
raies que dans le spectre continu. Toutefois, dans ce cas-là on envisage 
d'abord la théorie des photosphères, c'est-à-dire le problème de 
la formation du spectre continu, et ce n’est qu'ensuite qu'on se 
penche sur la théorie des atmosphères, s’attaquant au problème de la 
formation des raies d'absorption. De plus, la théorie des photosphè- 
res ne tient d'habitude pas compte de l'influence des raies, et la 
théorie des atmosphères admet comme connu le problème sur la 
formation du spectre continu. 

Dans ce chapitre nous étudierons d'abord la question du coeffi- 
cient d'absorption de la raie spectrale, puis celle de la formation 
des spectres de raies des étoiles, et enfin, en comparant la théorie 
avec les observations, nous déterminerons les diverses caractéristiques 
des atmosphères stellaires. Il convient de souligner que la plupart 
de nos renseignements sur les étoiles est fournie par l’étude de leurs 
spectres de raies. On y rapporte les renseignements sur la composi- 
tion chimique des atmosphères stellaires, sur les mouvements dont 
elles sont le siège, sur la rotation des étoiles, sur leurs champs ma- 
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gnétiques, etc. La théorie de la formation des raies d'absorption dans 
les spectres stellaires tient donc une place de plus haute importance 
dans l’astrophysique théorique. 


$ 8. Coefficient d'absorption dans 
une raie spectrale 


1. Coefficients des probabilités de transition d’Einstein. L'émis- 
sion et l’absorption dans une raie spectrale sont liées aux transitions 
d’un atome d’un état discret en un autre. Si un atome se trouve en 
état d’excitation, il peut passer spontanément en un état quelconque 
à énergie plus petite. Une transition spontanée du k-ième état vers 
l’i-ième état s'accompagne d'émission d’un photon d'énergie 


hvir = Er — E;, (8.1) 


où £}, et Æ, sont les énergies des états initial et final respectivement. 
L'action du rayonnement sur la fréquence v;, peut produire une 
transition inverse, accompagnée d'absorption d’un photon. L'émis- 
sion sur la fréquence v;, peut également provoquer la transition 
de l’atome de l’état k vers l’état : associée à l'émission d’un photon. 
Ceci est le processus de l'émission induite ou de l'absorption négati- 
ve. 
Les probabilités des processus mentionnés sont caractérisées 
par certains coefficients introduits par Einstein. Soit nr; le nombre 
d’atomes à l’état À en 1 cm°. Evidemment, le nombre de transi- 
tions spontanées du k-ième état vers l’i-ième état se produisant en 
4 cm en un temps dt est proportionnel au nombre n#, et au temps 
dt, c'est-à-dire il est égal à n:A;,; dt. La quantité À;,; s'appelle 
coefficient de probabilité de transition d’Einstein ou coefficient de transi- 
tion spontanée d’'Einstein. Le nombre de transitions de l’i-ième état 
vers le k-ième état liées à l'absorption des photons en 1 cm en un 
temps dt est égal à n,B;,p;idt, où n; est le nombre d’atomes en 
1 cm° à l’état à, et p;:, la densité de rayonnement sur la fréquence 
Vin. La quantité B;, est le coefficient d'absorption d’'Einstein. 
Le nombre de transitions du k-ième état vers l’i-ième état produites 
par le rayonnement en 1 cm* pendant un temps df peut s’écrire 


nhbBriPirdts 


où B,; est le cocfficient d'absorption négative d'Einstein. 

Les coefficients (ou probabilités) d’Einstein ne sont pas indé- 
pendants, ils sont liés l’un à l’autre par deux relations. Pour les 
déduire, considérons l’état de l’équilibre thermodynamique. Ce 
cas donne lieu au bilan détaillé sous lequel tout processus est com- 
pensé par le processus inverse. En particulier, le nombre de tran- 
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sitions du k-ième état vers l’i-ième état est égal au nombre de tran- 
sitions de l’i-ième état vers le k-ième état, c’est-à-dire 


NhAhi + RaBriPin = RiBin0in. (8.2) 


D'autre part, en présence de l’équilibre thermodynamique la distri- 
bution des atomes selon les états est donnée par la formule de Boltz- 
mann : 
RVih 
TE ER QOURT, (8.3) 
ni Bi 


où g; et g, sont les poids statistiques des états. En appliquant (8.3) 
on obtient à partir de (8.2): 


An: 1 
PR D (8-4) 
Er Bin RT _4 
8h Bhi 


La comparaison de (8.4) avec la formule de Planck (4.4), observée 
également par l'équilibre thermodynamique, permet de trouver 


8xhv 
Ayi= ÆB,, Bu = Bin. (8.5) 


cè 


De la sorte, si l’on connaît l’un des coefficients d’Einstein, 
les deux autres se calculent d’après les relations (8.5). Notons que 
bien que ces relations soient obtenues par l'étude de l'équilibre 
thermodynamique, elles sont respectées toujours du fait que les 
coefficients des probabilités de transition d’Einstein caractérisent 
les propriétés de l’atome et du photon et ne dépendent pas de la 
distribution des atomes selon les états et des photons selon les fre- 
quences. 

Il convient de souligner la grande différence qui existe entre une 
émission spontanée et une émission induite. Dans les transitions 
spontanées les photons sont émis dans toutes les directions. Dans 
les transitions induites les photons sont émis dans la même direction 
que celle des photons ayant stimulé ces transitions. L’intensité du 
flux incident sur les atomes décroit donc par suite de l'absorption, 
mais augmente sous l’action des transitions induites. Ceci expli- 
que pourquoi l'émission induite s'appelle également absorption 
négative. 

Ce qui vient d’être dit entraîne que le nombre total des photons 
absorbés par la raie considérée en 1 cm en 1 s vaut 


nhBri 
RiBinpir —nrBriPin = RiBirPin (1— 7 
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Sur la base de la deuxième des relations (8.5) cette expression peut 
se récrire sous la forme: 


— Six 

niBirOin (1 ER | - 

Ainsi, pour tenir compte de l'absorption négative il faut multiplier 
le nombre de photons ayant subi l'absorption ordinaire par la quan- 


tité 1 — £ith 


Ehni 
Si la distribution des atomes selon les niveaux est donnée par 
la formule de Boltzmann (en particulier en équilibre thermodyna- 
mique), au lieu de Ja dernière expression on a 


niB;Pir ( 1—e +) 


Par conséquent, dans notre cas le facteur qui rend compte de l’ab- 
Vih 
sorption négative est égal à 1 —e ÀT. Nous avons déjà utilisé 
ce résultat en examinant l'absorption du spectre continu ($5). 
La connaissance des coefficients des probabilités de transition 
d'Einstein permet d'établir la durée de vie moyenne des atomes aux 
états excités. Soit nz (0) le nombre d’atomes au k-ième état à l’ins- 
tant £ — 0. La décroissance par suite des transitions spontanées 
à des niveaux inférieurs est régie par la loi 


k—1 
dny = — NN ÿ À,,; dt, (8.6) 
i=1 
ou après l'intégration 
nn (t)= nr (0)e7 74, (8.7) 
où l'on a introduit la notation 
k=—1 
m= 2 Ai (8.8) 


On en tire pour la durée de vie moyenne d’un atome au k-ième état 
, — te” Yhty, dt=——. (8.9) 
0 


Pour les transitions permises les quantités A,; sont de l’ordre 
de 107s-!. La durée de vie moyenne d’un atome excité s'avère donc 
de l’ordre de 10-?s. L’exception n’est présentée que par les états 
métastables à partir desquels toutes les transitions aux niveaux 
inférieurs sont interdites. Pour les transitions interdites les quanti- 
tes A;; sont bien plus petites que pour les transitions permises. 
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Aussi la durée de vie moyenne d’un atome à l’état métastable est- 
elle très grande et atteint parfois quelques heures. 

Pour calculer les probabilités de transition d'Einstein il faut 
connaître les fonctions d’onde de l’atome. Les calculs des fonctions 
d'onde étant très compliqués, les coefficients d’'Einstein ne sont 
obtenus que pour les cas les plus simples. 

Le Tableau 5 consigne les valeurs des quantités À4,; d'un atome 
d'hydrogène. Par indices à et À on entend ici les nombres quantiques 
principaux, tandis que les quantités A4;,; ont le sens suivant. Si 
n, est le nombre d’atomes en tous les états à nombre quantique 
principal k, le nombre total de transitions en états à nombre quanti- 
que principal à produites en 1 s est égal à n;,4,;. On suppose de 
plus que la distribution des atomes selon les états à nombres quan- 
tiques azimutaux différents est proportionnelle aux poids statisti- 
ques de ces états. 

Une expression simple des coefficients d'Einstein 4,;, B;yx et 
B,:; est donnée à l’aide de f;4 dite force d'’oscillateur. Par exemple, 
le coefficient d'Einstein de transition spontanée s'écrit 


Bnte vi, & 
À; ; =—7— Pr ik (8.10) 


où m est la masse de l’électron, et e, sa charge. La quantité /,, est 
adimensionnelle et représente le nombre d'’oscillateurs classiques 
qui d’après leur pouvoir d'absorption remplacent un atome. 


Tableau 5 
Valeurs de A: pour un atome d’hydrogène 
NN | | | 
1 2 3 A 5 6 7 
k 
2 4,67 -108 — — _— — _— — 
3 5,54 107 | 4,39-10° _— _— _ _ _ 
4 4,27-40? | 8,37.-106 | 8,94.108 — _— _— _ 
5 4,10-108 | 2,52.106 | 2,19-106 | 2,68-106 _— — _ 
6 1,64 -108 | 9,68-105 | 7,74-405 | 7,67-405 | 1,02.105 _ _ 
7 7,53-10$ | 4,37.105 | 3,34-105 | 3,03. 10° | 3,24.105 | 4,50-10° _— 
8 3,85-105 | 2,20.4105 | 1,64-10% | 1,42-1405 | 1,38.105 | 1,55-405 | 2,26.105- 


2. Coefficient d’absorption dù à l’amortissement du rayonnement 
et à l’agitation thermique des atomes. Les raies spectrales ne sont. 
pas strictement monochromatiques. Chaque raie peut absorber des 
photons de fréquences différentes proches de la fréquence centrale 
vo de la raie. La probabilité de l’absorption des photons de fré- 
quence v à l’intérieur de la raie est définie par des causes bien nom- 
breuses. Nous caractériserons cette probabilité comme aupara-- 
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vant (voir $ 1) par le coefficient d'absorption volumique que nous 
désignerons 6... Rappelons que le sens physique de cette quantité 
consiste dans le fait que la probabilité de l’absorption d’un pho- 
ton de fréquence v sur le parcours ds vaut ©, ds. Notons également 
que la quantité de l'énergie de fréquence v absorbée en 1 s par une 


unité de volume est égale à o, I, do, où 7, cest l’intensité rayon- 


née, et que l'intégration porte sur toutes les directions. 

Soit la raie considérée apparue lors de la transition de l’ato- 
me de l’i-ième état vers le k-ième état et n;, le nombre d’atomes 
à l’état à en 1 cm. Nous pouvons mettre la quantité o, sous la for- 
me 0, —ñn;k,, où k, est le coefficient d’absorption atomique. Il 
est évident que les quantités o, et k, dépendent de à et À, mais 
pour simplifier l’écriture nous omettons ces indices. 

Le coefficient d'absorption k, est lié au coefficient d'absorption 
d’Einstein B;4 par une relation simple. Pour obtenir celle-ci écrivons 
l'expression du nombre de transitions du i-ième au k-ième niveau 
qui se produisent en 1 cm* en 1 s, d’abord à l’aide de B;», puis à 
l’aide de k,. D'une part, le nombre de transitions indiqué est égal 
à n;Birpin. D'autre part, ce même nombre de transitions peut 

dv 2 . 
rs ( I, dw. En égalant ces deux expressions et en 


retenant que ( 1, do — cp,, où p, est la densité de rayonnement, 


s'écrire 7; (x 


on trouve 


c ( k, 2 dv = Binpin. (8.11) 

Le coefficient d'absorption X, possédant un maximum bien mar- 
qué sur la fréquence centrale v,, on peut faire sortir la valeur moyen- 
ne de la quantité p./hv du signe d'intégration. Alors, au lieu de 
(8.11) il vient 


\ kydv= 2" B. (8.12) 


La relation (8.12) est observée dans tous les cas indépendam- 
ment des causes qui définissent la forme de la fonction k,. En parti- 
culier, cette relation entraîne que la gamme des fréquences à l’inté- 
rieur de laquelle la quantité k, ne se distingue pas beaucoup de sa 
valeur au centre de la raie, est d'autant plus large que la valeur 
moyenne du coefficient k, est plus petite dans cet intervalle. 

La dépendance du coefficient X, par rapport à la fréquence est 
due, comme nous l’avons déjà dit, à plusieurs causes. Les plus 
importantes sont: 1) atténuation du rayonnement (en termes de 
la théorie de l’électronique classique) ou l’étalement des niveaux 
énergétiques de l’atome (en termes de la mécanique quantique); 
2) effet Doppler dû à l’agitation thermique des atomes. 
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Supposons d’abord que le coefficient d'absorption n'est déter- 
miné que par l’atténuation du rayonnement. D’après la théoric 
quantique du rayonnement (voir, par exemple, [1]). on a alors 


key = — he Al (8.13) 


OÙ Lin = Y: + Ye, et la quantité y, est donnée par la formule (8.8). 
Désignons par Av£ la distance au centre de la raie à laquelle la 
valeur de k, constitue la moitié de la valeur maximale de k,,. 
Evidemment, Av£z = l';K/41. La quantité 2Av, s'appelle largeur na- 
turelle d’une raie spectrale. Nous pouvons passer de la largeur 
exprimée en fréquences à la largeur exprimée en longueurs d’onde 
en utilisant la formule AA£ — À oAVE/Vo- La largeur naturelle de 
la raie exprimée en longueurs d’ onde s'avère de l'ordre de 0,001 À. 

Admettons maintenant que la dépendance entre kX, et la fré- 
quence n'est déterminée que par l’agitation thermique des atomes. 
Dans ce cas l’expression de X, peut s'obtenir sans aucune peine. Si 
un atome fixe absorbe les photons de fréquence v,, un atome en 
mouvement absorbe des photons de fréquence v = v, + vov.lc, 
où v, est la projection de la vitesse de l’atome sur la direction du 
rayonnement (axe x). Nous admettons que la distribution des atomes 
selon les vitesses est donnée par la formule de Maxwell, c’est-à-dire 
le nombre d'’atomes à vitesse de v,. à v, + du, est 


Moi 
dne ZT dv. (8.14) 


où M cest la masse de l'atome. Il est évident que la possibilité de 
l’absorption des photons de fréquence de v à v + dvest proportion- 
nelle au nombre d’atomes à vitesse de v, à v, + dv,. On a donc 
pour le coefficient d'absorption 
_ M (Ye <)? 
k,—ke ZT Ve 


où À, est la valeur de #, au centre de la raie. 

Pour l'instant nous ne connaissons pas la quantité kX,, mais 
dans tous les cas, lorsque le coefficient d'absorption de la raie est 
connu au facteur constant près, ce facteur peut être trouvé à l’aide 
de la relation (8.12). En portant (8.15) dans (8.12), on obtient 


(8.15) 


k=—— Ft An. (8.16) 


Bn/2viv g:; 


La formule (8.16) peut se récrire sous la forme: 


Sd) 


ky= ke CG) (8.17) 


T—-01064 
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où Avp = Vu/c et v, la vitesse thermique moyenne de l'atome: 


v — V2 kT/M. La quantité 2Av, s'appelle largeur de la raie spec- 
trale due à l'effet Doppler. Exprimée en longueurs d'onde cette lar- 


geur s'avère de l’ordre de 0,1 À (pour la vitesse moyenne de l’ato- 
me de l’ordre de 1 km/s). Par conséquent, elle est bien plus grande 
que la largeur naturelle. 

On obtient aisément que sous l’action commune de l’atténuation 
du rayonnement et de l'effet Doppler le coefficient d'absorption 
vaut 


eV" dy 


+ 00 
a 
ER NT TETE 


© 


(8.18) 


| — ÂVE 
=, = (8.19) 


et k, est donné par la formule (8.16). 


En introduisant la notation k.,/k, — H (u, a), on a 


+00 
Hu, = + \ 


2 


ev° dy 


CETLTÉ (8-20) 


La fonction H (u, a) joue un très grand rôle dans la théorie des 
spectres de raies des étoiles, ce qui a fait qu’elle a été étudiée en dé- 
tail et tabulée. 

La quantité a étant d'habitude très petite, il est commode de 
développer Æ (u, a) en série selon les degrés de a, c'est-à-dire la 
mettre sous la forme 


H (u, a) = H, (u) + aH, (u) + a H, (u) +... (8.21) 
Il s'avère que 
H(u)=e"", (8.22) 


u 


H,(u) = ——7= [1 — 2ue- et dt | , (8.23) 


etc. Le Tableau 6 donne les valeurs des fonctions À, (u), H, (u) et 
H, (u) pour certaines valeurs de u. Des tableaux détaillés des fonc- 
tions H}, (u) ont été établis par Harris [2]. 

La valeur approchée du coefficient d'absorption dans les parties 
centrales de la raie pour a 1 est 


ky= koe-". (8.24) 
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Tableau 6 
Valeurs des fonctions H,(u), H,(u) et H.{(u) 
u Ho (u) Hi (u) | Ho (u) u Ho (u) Hi (u) | Hs (u) 
O |4,0000 | —1,1284 | +41,0000 | 1,610,0773 | -+0,3157 | —0,3185 
0,2 |0,9608 | —1,0405 +0,8839 | 1,810,0392 | —+0,2803 —0,2146 
0,4 |10,2524 | —0,8035 +0,5795 | 2,010,0183 | <+0,2317 —0,1282 
0,6 10,6977 | —0,4855 +0,1953 | 2,210,0079 | “<+0,1849 —0,0686 
0,8 10,5273 | —0,1672 —0,1476 | 2,4|10,0032 | <+-0,1461 —0 ,0332 
1,0 10,3679 | —<0,0859 —0,3679 | 2,610,0012 | <+0,1165 —0,0145 
1,2 10,2369 | —+0,2454 —0,4454 | 2,8|0,0004 | —<+0,0947 —0 ,0058 
1,4 10,1409 | —<+0,3139 —0,4113 | 3,010,0001 | -+-0,0786 —0 ,0021 


Quant aux parties de la raie éloignées du centre, on trouve pour 
elles d’après la formule (8.18) 


1 
k,= ko = —T- (8.25) 


Le domaine intermédiaire entre ceux d'application des formules 
(8.24) et (8.25) se trouve de la condition que dans ce domaine les 
valeurs de k, données par ces formules sont de même ordre. 

On voit sans peine que la formule (8.24) se confond avec (8.17), 
et la formule (8.25) avec (8.13) (si dans cette dernière on néglige 
l';,/4n par rapport à |v—v,{|). Par conséquent au voisinage 
du centre d’une raie le coefficient d'absorption est déterminé par 
l'effet Doppler, et loin de ce centre, par l’atténuation du rayonne- 
ment. 

3. Effets de pression. Pour déduire la formule (8.18) on n’a pris 
en considération que l’étalement naturel des niveaux énergétiques 
de l’atome et la participation de l’atome à l’agitation thermique. 
Or, la forme de la fonction k, est aussi influencée fortement par 
la présence des particules étrangères. Appelons cette influence 
effets de pression, du fait que plus cette pression est grande, plus 
son influence est importante. 

La forme la plus simple des effets de pression est la collision 
d’un atome avec une particule étrangère, dans laquelle l'énergie 
d’excitation de l’atome est transmise à la particule (choc de deu- 
xième espèce ou choc superélastique). Ces chocs rendent moins lon- 
gue la durée de vie moyenne de l'atome à l’état excité par rap- 
port à celle établie d’après la formule (8.9), et respectivement plus 
fort l'étalement du niveau énergétique. Ce dernier fait s’ensuit 
du principe . d’'indétermination de Heisenberg, d’aprèsdaguel 
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AE Ath. Si l’on tient compte des collisions pendant la durée de vie 
moyenne de l’atome à l’état excité, au lieu de la formule (8.9) on a 


= 1 
lp — .26 
k Vh + Ye (8 )) 


où y. est le nombre de chocs par atome excité en 1 s. 

Le coefficient d'absorption qui rend compte des collisions sera 
encore déterminé par la formule (8.18) dans laquelle par a il faut 
entendre la quantité 
—_DEHAav (8.27) 


Avp ? 


où Av. est la demi-largeur déterminée par les collisions, c’est-à- 
dire celle qui correspond à Ja quantité y.. 

Pourtant, le coefficient d'absorption subit non seulement l’action 
des chocs de deuxième espèce. Une influence bien plus grande sur 
lui est exercée par le passage des particules étrangères au voisi- 
nage de l’atome. Lors de tels passages le champ de forces change 
au voisinage de l’atome, ce qui entraîne le déplacement des niveaux 
énergétiques. Il est clair que le déplacement des niveaux de l’ato- 
me donné change avec le temps, et pour un instant défini, les ni- 
veaux de divers atomes sont déplacés d'une grandeur différente. 
Il s'ensuit que l'effet mentionné provoque l'élargissement des raies 
spectrales. 

Le problème de la détermination du coefficient d'absorption, vu 
le passage des particules étrangères au voisinage de l'atome, est 
très compliqué (voir [3]). Pour le résoudre il faut prendre en consi- 
dération les différences aussi bien des types des atomes (neutres et 
ionisés) que des types des particules étrangères (électrons libres, 
ions, atomes neutres, molécules). On adopte ordinairement que si 
la particule étrangère se trouve à la distance r de l’atome, la fréquen- 
ce de la raie se déplace de la quantite 

Ch 

Av TR , (8.28) 
où Æ et C, sont des constantes différentes pour des cas divers. Lors- 
qu'une particule chargée passe près de l'atome, À — 2 ou #4 — 4 
(effet Stark linéaire ou quadratique respectivement). Si les ato- 
mes considérés se rencontrent avec des atomes identiques, À — 3 
(effet de pression propre). Dans les collisions des atomes avec des 
atomes d’autres éléments ou avec des molécules, k — 6 (effet des 
forces de Van der Waals). Pour chaque cas la constante C, est déter- 
minée expérimentalement ou d’après des considérations théoriques. 

Pour calculer le coefficient d'absorption, la loi d'interaction 
entre les atomes et les particules étrangères étant donnée, on a éla- 
boré deux méthodes. La première consiste à examiner des rappro- 
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chements isolés des atomes avec les particules et à sommer par 
la suite les résultats des rapprochements (méthode des collisions 
discrètes). La deuxième est fondée sur la détermination de la proba- 
bilité de l’intensité de champ dans le cas de la disposition aléatoi- 
re des particules excitatrices considérées comme fixes (théorie 
statistique). 

Quand on applique la première méthode, l’atome est remplacé 
ordinairement par un oscillateur classique, et l’on admet que chaque 
rencontre de l’atome avec une particule change la phase de l’oscil- 
lation. Le changement de phase se calcule pour des rencontres à 
distances d’impact arbitraires compte tenu de la formule (8.28). 
Le développement en série de Fourier d’une oscillation à phase 
changée brusquement conduit à l'expression du coefficient d'ab- 
sorption analogue à (8.13). En rendant compte de l’agitation ther- 
mique des atomes pour le coefficient d'absorption on obtient la for- 
mule (8.18), où la quantité a est donnée par la formule (8.27), et 
Av.="y./4x. Selon le mode indiqué le calcul de la quantité yt 
pour des cas différents a abouti aux résultats suivants: 


Ye — 4n$Can (pour k = 3), (8.29) 
Ye=38,8C%/°vl/3n (pour k— 4), (8.30) 
ve=17,0C%/%v3/5n (pour k=6). (8.31) 


Dans ces formules & est la vitesse moyenne relative de l'atome et 
de la particule perturbatrice, et r, le nombre de particules en 1 cm*. 

Ainsi, dans la théorie approchée adoptée les passages des parti- 
cules perturbatrices à proximité de l’atome interviennent dans le 
coefficient d'absorption de la même façon que les chocs de deuxiè- 
me espèce. En même temps cette influence est analogue à celle de 
l’amortissement du rayonnement, ce qui fait donner d'habitude 
à la quantité y. le nom de constante d'amortissement par suite 
des collisions. 

La théorie statistique est très simple si l’on admet que la per- 
turbation est provoquée par la particule la plus proche de l'atome. 
On peut l’admettre approximativement du fait que les perturba- 
tions des particules éloignées se compensent dans quelque mesure. 
Désignons par W, (r) dr la probabilité que la particule la plus proche 
se trouve à la distance de r à r + dr de l’atome. Il est aisé de mon- 
trer que 

W,(r}dr=e (/o"d (=) , (8.32) 
où r, est la distance moyenne entre les particules déterminée par 
la relation 

+ nr 


n = 1. (8.33) 
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De la probabilité W, (r) dr nous pouvons passer à l’aide de la formule 
(8.28) à la probabilité de différents déplacements en fréquence. 
Le coefficient- d'absorption k, étant proportionnel à cette proba- 
bilité, on obtient 


C 
ci, L ha Zk 3/R 
he Te à " (s) (8.34) 
(Av) À 


Il est évident que la formule (8.34) ne peut pas être correcte 
pour de petites valeurs de Av, vu que les faibles perturbations sont 
produites surtout par des particules éloignées. Or, les grandes per- 
turbations sont provoquées surtout par la particule la plus proche. 
La formule (8.34) peut donc être utilisée lorsque les valeurs de 
Av sont grandes. Dans notre cas, en remplaçant dans (8.34) le facteur 
exponentiel par l'unité (ce qui est autorisé pour r< r.), on trouve 

Cilhn 


ky A ER (8.35) 


w—v) À 


La formule (8.35) donne l'expression asymptotique du coefficient 
d'absorption dans les ailes de la raie. 

Bien entendu, si les deux théories envisagées étaient exactes, 
elles fourniraient des résultats identiques. Or, les deux théories 
prévoient des hypothèses simplificatrices, ce qui leur affecte à 
ohacune son domaine d’application. L'étude de cette question a 
montré que la méthode des collisions discrètes assure des résultats 
corrects pour les parties centrales d'une raie, et la méthode statis- 
tique, pour les parties extérieures. Autrement dit, le coefficient 
d'absorption des parties centrales d’une raie est déterminé par la 
formule (8.18) à valeurs correspondantes de a et y,, tandis que ce- 
lui des parties extérieures de la raie, par la formule (8.35) qui, 
comme nous l’avons déjà dit, n’est valide que pour ces parties. 

La limite entre les domaines d'application des expressions citées 
de *, dépend aussi bien du type d'interaction entre les atomes et 
les particules perturbatrices que des conditions physiques dans 
l'atmosphère stellaire (il se trouve que cette limite se situe d'’au- 
tant plus loin du centre de la raie que la concentration des parti- 
cules perturbatrices est plus grande et la vitesse relative moyenne 
de la particule et de l’atome est plus petite). 

Les atmosphères stellaires comportent des particules perturba- 
trices de différents types, et elles interviennent d’une façon ou d’une 
autre dans le coefficient d'absorption de la raie donnée. Ordinaire- 
ment, les parties centrales de la raie subissent l’action des particu- 
les d'une sorte, et ses parties extérieures, d'une autre sorte. Mais 
lorsque la profondeur de l'atmosphère varie, le rôle relatif de dif 
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férentes particules change lui aussi. Bien entendu, le rôle relatif 
des particules change aussi lorsqu'on envisage d'autres raies et 
des atmosphères d’autres types. Il est donc assez ardu d'évaluer 
correctement l'influence exercée par les particules étrangères (c’est-à- 
dire par les effets de pression) sur le coefficient d’absorption 
d’une raie spectrale. 

4. Effet Stark. Une action particulièrement forte sur le coeffi- 
cient d'absorption est exercée au voisinage des atomes absorbants 
par la présence des particules chargées (ions et électrons libres). 
Dans le champ électrique produit par ces particules les niveaux 
énergétiques de l’atome se déplacent, c’est-à-dire on observe l'effet 
Stark. Il est clair qu’à l'instant donné pour divers atomes le dé- 
placement des niveaux est différent; il en résulte que 1la raie spec- 
trale s’élargit. On distingue l’effet Stark linéaire et quadratique. 
Dans le premier cas le déplacement des niveaux est proportionnel 
au premier degré de l'intensité de champ, dans le deuxième, à son 
carré. Ceci fait que dans la formule (8.28) qui détermine le dé- 
placement desniveaux,  — 2 et À — 4, puisque l'intensité de champ 
est proportionnelle à r7*. 

Nous allons examiner plus en détail que dans ce qui précède l’ef- 
fet Stark linéaire qui intervient dans les niveaux d'hydrogène et 
les niveaux supérieurs d’hélium. Supposons d’abord que les particules 
perturbatrices soient des ions. Les vitesses thermiques des ions 
étant relativement peu grandes, on peut appliquer dans ce cas la 
théorie statistique, ou comme on dit parfois, la théorie statique. 

Nous avons obtenu plus haut l'expression de k, sous l’hypo- 
thèse que la perturbation n’est provoquée que par la particule Iu 
plus proche de l’atome. Maintenant nous tiendrons compte de tou- 
tes les particules en admettant que leur disposition dans l’espace 
est aléatoire. 

Soit F l'intensité de champ créé par une particule se trouvant à la 
distance r de l'atome, c'est-à-dire 


e 
F=<, (8.36) 


et F, est l'intensité « moyenne » du champ qui correspond à la va- 
leur de r, déterminée par la formule (8.33), c'est-à-dire 


a \218 ? 
F= (+) en2/3 = 2,60en°/3. (8.37) 


Désignons par f la quantité F/F, et par W (B) dB, la probabilité 
que cette quantité soit comprise dans l'intervalle de B à B + df. 

La fonction W (B) rendant compte de l'action de toutes les parti- 
cules a été établie pour la première fois par J. Holtsmark. Elle 
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est donnée par la formule: 
9 9 | : ( 3/2 
W (B)=+ zsinxe ‘#/ dx. (8.38) 
Avec 6 > 1 on obtient à partir de (8.38): 
W (B) = 1,4968 -5/° (1 + 5,106 B-5/? + 14,43 BS + ...), (8.39) 
et pour P< 1: 
W (B)= 2 B° (1—0,4628p° + 0,1227B4 + .….). (8.40) 


Les valeurs de la fonction de Holtsmark sont consignées sur 
le Tableau 7. 


Tableau 7 
Fonction de Holtsmark 

B | B | | B » | B | | B | | B W (B) 
0 0 1,6 10,367 3,0 10,176] 4,6 10,0573] 6,0 10,02 8,5 |0,0087 
0,2 10,01711,8 10,360! 3,2 10,150! 4,8 10,04 6,2 |0,0219 9,0 10,0075 
0,4 |0,0631 2,0 10,339 3,4 10,128 5,0 10,0431! 6,4 10,0199 10,0 10,0056 
0,6 10,13012,2 10,310 3,6 10,111| 5,2 10,037% 6,6 10,0181| 15,0 10,00188 
0,8 10,20312,4 10,275 3,8 |10,098| 5,4 10,0 6,8 10,0166! 20,0 |0,00089 
1,0 10,271112,6 10,238] 4,0 10,086] 5,6 10,02 7,0 10,01534 25,0 10,00050 
1,2 10,32412,8 [0,206 4,2 [0,075| 5,8 [0,0268! 7,5 10,01 30,0 10,00031 

4,4 | 0,356 4,4 |0,065 8,0 10,0104 


Si l'on ne tient compte que de l’action de la particule la plus 
proche, alors, en utilisant la formule (8.32) et le fait que B = (r./r})?, 
on obtiendrait : 


W (B)=<+ 6-8 "ps. (8.41) 


Avec B >> 1 la formule (8.41) donne presque les mêmes valeurs de 
W (B) que (8.38). Ceci s'explique par les grandes intensités du 
champ créées surtout par la particule la plus proche. 

Après le calcul de la fonction W (B) il est aisé de trouver le 
coefficient d'absorption k.,. Evidemment, la quantité 6 peut s’écrire 
B = (v — v)/(Av),, où (Av), est le dépiacement de la raie sous 
l'intensité de champ F,. La probabilité de l’absorption des photons 
de fréquences s'échelonnant de v à v + dv est égale donc à W [(v — 
— Vo)/(Av),oldv/(Av),. Or, en réalité, dans un champ électrique 
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une raie se décompose en une série de composantes. Désignons par 
I; la force relative de la j-ième composante, et par b;, le déplace- 
ment de cette composante sous une intensité unitaire de champ 
(donc (Av)o = b; Fo). Alors, on obtient pour le coefficient d'ab- 
sorption : 


l'; V—Vo 
ke Dr. W | TE. | - (8.42) 
On sait (voir, par exemple, [3]) que 
3/ 
b;=— Nr USE (8.43) 


où m et e sont la masse et la charge de l’électron, r;, un nombre 
entier qui dépend des niveaux initial et final. 

Pour réaliser le calcul complet de 4, utilisons selon l’usage dans 
ces cas la formule (8.11). Il en résulte 


h T; V—V 
ky= 2 Ba » PA 41 TA ]- (8.44) 


Ce qui présente le plus d'intérêt est le comportement du cocf- 
ficient d'absorption dans les parties de la raie éloignées du centre. 
Alors, en ne retenant pour W (B) que le premier terme de Ja for- 
mule (8.39) on a 


hv 1,496F312 2  ,e 
— — Bin D I b;! . (8.49) 


Pour k — 2 cette formule correspond pleinement, comme on le 
sait, à la formule (8.35). 

Passons dans la formule (8.45) de la fréquence v à la longueur 
d'onde À et écrivons-la sous la forme: 


3/2 
Fil 
(À —o)"/* ? 


où C est une constante différente pour diverses raies. Dans le cas 
des raies de Balmer, elle vaut d’après les calculs 3,13-10-!$ pour 
H,: 0,885-10-1 pour H;; 0,442-10"*% pour H, et 0,309-107" pour 
Hs; À — À, est exprimée en angstrôms. 

Il convient de souligner que la quantité F, qui figure dans la 
formule (8.46) est l’intensité « moyenne » du champ due aux ions. 
En portant (8.37) dans (8.46), on trouve: 

LEL es/?2n 
ka CT ’ (8.47) 
où À» est le nombre d'ions dans 1 cm*. Nous voyons que dans les 
ailes des raies d'hydrogène le coefficient d’absorption est d'autant 
plus élevé que la concentration des ions est plus grande. On peut 


k, = C (8.46) 
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donc s'attendre dans les spectres des étoiles à atmosphères de hautes 
densités à de larges raies d’absorption d'hydrogène (surtout dans 
les spectres des naines blanches). 

La formule (8.47) montre également que dans les parties extérieu- 
res des raies le coefficient d'absorption dû à l'effet Stark décroît 
comme (À — À,) */*. Ceci le distingue sensiblement du coefficient 
résultant de l'amortissement, qui décroît comme (À — À,)”*. 

Considérons maintenant comment influesur le coefficient d’absorp- 
tion l’effet Stark dû aux électrons libres. Les vitesses des électrons 
libres étant grandes, on peut appliquer la méthode des collisions 
discrètes. Elle aboutit au coefficient d'absorption donné par la for- 
mule (8.18) à constante d'amortissement correspondante sous l'effet 
des collisions. Il s'avère que cette expression de #; reste valable 
jusqu'à une distance bien grande du centre de la raie. Nous note- 
rons cette distance limite par AA,. Le Tableau 8 emprunté à l’arti- 
cle de A. Unsüld [2] consigne les valeurs de la quantité AA, exprimées 
en angstrôms pour certaines raies de Balmer. Le même tableau 
donne à titre de comparaison les valeurs de AA, pour l'effet Stark 
provoqué par les protons. On voit que dans ce dernier cas ces va- 
leurs sont très petites. Pour des valeurs de À — À, dépassant AA, 
il convient d'utiliser l'expression de k, donnée par la théorie 
statistique. 


Tableau 8 
Valeurs de la quantité A1, pour les raies de Balmer 
T | 20 000K 10000K 5000 K 3000 K 
H électrons 580 230 1410 70 
& | protons 0,63 0,25 0,12 0,08 
H { électrons 120 48 24 144 
B | protons 0,13 0,05 0,03 0,02 
H. { électrons 48 19 9 6 
Ÿ | protons 0,05 0,02 0,01 0,006 
H { électrons 32 143 6 4 
Ô | protons 0,03 0,01 0,007 0,004 


Les calculs réalisés d'après la méthode donnée ont conduit à 
la conclusion que le coefficient d'absorption dû aux électrons est sen- 
siblement plus petit que celui dû aux protons. Ceci faisait négliger 
l’action exercée sur le coefficient d’absorption par les électrons. 
Cependant, il a été établi par la suite que l’expérience ne confirme 
pas la théorie fondée sur la seule action des protons. Aussi a-t-on 
procédé à plusieurs recherches pour établir quelle action simulta- 
-aée exercent les protons et les électrons sur un atome d'hydrogène. 
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On a pris également en considération les phénomènes non adiabati- 
ques qui consistent en transitions entre les composantes de la fission 
du niveau énergétique dans un champ électrique, ce qui ne se fai- 
sait pas auparavant. On a démontré ainsi que l'influence des électrons 
sur le coefficient d'absorption est notable. 

D'après les résultats obtenus dans les ailes des raies d'hydrogè. 
ne le coefficient d'absorption se présente sous la forme 

3/2 


F 
k, — CRE +R(r, TA —A0)!/2]. (8.48) 


où le facteur devant les crochets est le coefficient d'absorption dû 
aux protons, et le deuxième terme entre crochets rend compte de 
l'influence des électrons. Les valeurs de la quantité R (n., T) des 
trois raies de Balmer pour de diverses valeurs de la concentration 
électronique n, et de la température 7 sont données par le Tableau 9 
(4 — À, est exprimée en angstrôms). 


Tableau 9 
Valeurs de la quantité R(n,, T) 

irn, 104 2.104 | 4-1032| 104 2.10% | 4-104| 104 2.104}! 4.104 
10 4,05 | 0,79 | 0,59 | 1,05 | 0,80 | 0,60 | 1,37 | 1,04 | 0,78 

12 0,82 | 0,63 | 0,48 | 0,81 | 0,62 | 0,48 | 1,03 | 0,80 | 0,62 

44 0,59 | 0,46 | 0,36 | 0,56 | 0,45 | 0,35 | 0,70 | 0,56 | 0,45 

45 0,47 | 0,38 | 0,30 | 0,45 | 0,35 | 0,28 | 0,53 | 0,44 | 0,35 

(où 0,35 | 0,30 | 0,25 | 0,33 | 0,26 | 0,22 | 0,37 | 0,31 | 0,26 

17 0,24 | 0,22 | 0,19 | 0,21 | 0,17 | 0,15 | 0,21 | 0,149 | 0,17 

18 0,12 | 0,14 | 0,13 | 0,09 | 0,09 | 0,08 | 0,09 | 0,09 | 0,09 


L 1 


De nombreuses formules du coefficient d'absorption d’une raie 


spectrale employées en astrophysique sont données par K. Lang 
dans son ouvrage de référence [4]. 


$ 9. Raies d’absorption en équilibre 
thermodynamique local 


1. Formules fondamentales. Après la détermination du coeffi- 
cient d’absorption d'une raie spectrale examinons la formation 
des raies d'absorption dans le spectre d’une étoile. Nous exami- 
nerons la raie apparue lors de la transition de l’i-ième état vers le 
k-ième état de l'atome donné. Comme dans ce qui précède notons 
le coefficient d'absorption d'une raie par 6,, et le coefficient d'émis- 
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sion, par €. Ces quantités dépendent des indices à et k, mais nous 
ne les écrirons pas pour simplifier l'écriture. Les coefficients d’absorp- 
tion et d'émission dans le spectre continu seront notés respecti- 
vement par &, et e%. Ces quantités sont dues à tous les atomes pré- 
sents dans le volume élémentaire donné. Dans les limites de la raie 
la dépendance des coefficients &,et e* par rapport à la fréquence est 
très faible. 

En admettant que l'atmosphère se compose de couches planes 
parallèles on obtient l’équation suivante de transfert du rayonne- 
ment dans la raie spectrale 


cos Ÿ SE = —(0,+ a) 7,+e,+e$. (9.1) 


Ici, comme précédemment, Ÿ est l’angle entre les directions du 
rayonnement et de la normale extérieure aux couches atmosphéri- 
ques, alors que l’intensité de rayonnement 7, dépend de r et de 
Ÿ. 


En examinant le spectre continu des étoiles nous avons fait 
l'hypothèse sur l'équilibre thermodynamique local. Aussi, a-t-on 


e, — a,B, (T), (9.2) 


où B, (T) est l'intensité de Planck pour les fréquences de la raie 
donnée. 

Dans l'analyse de la formation des raies spectrales nous ferons 
d’abord une hypothèse analogue, c’est-à-dire nous admettrons que 


Ey — CvBy (T). (9.3) 


Il est clair que l’applicabilité de la relation (9.3) impose une justifi- 
cation plus poussée que celle de la relation (9.2), puisque les raies 
apparaissent en général dans des couches plus superficielles que 
le spectre continu. 

Au lieu de (9.1), les équations (9.2) et (9.3) permettent d'obte- 
nir : 


= — (0v+ a) (1y— 8). (9.4) 


cos Ÿ 


Soit t, la profondeur optique de l’atmosphère sur la fréquence v 
à l’intérieur de la raie, c’est-à-dire 


= | (o,+0.) dr. (9.5) 


T 


Alors, l'équation (9.4) devient 
cos 6 Em À) 7, (4, 8)—B,(T). (9.6) 
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L’intensité d'émission dans la raie provenant de l'atmosphère 
présente pour nous le plus d'intérêt. Pour cette quantité on tire 
de l'équation (9.6): 


1,(0, 8) — B,(Tje”-tv*% 9 sec 8 di. (9.7) 
U 


Nousintroduirons la notation 7%” (0, Ô) pour l'intensité rayonnée 
par l'atmosphère dans le spectre continu au voisinage de la raie. 
Cette quantité vaut 

1°, (0, 8) — ( B,(Tje”-"v® ° sec 8 dr, (9.8) 


où t, est la profondeur optique de l’atmosphère dans le spectre 
continu au voisinage de la raie, c’est-à-dire 


w= | odr. (9.9) 
Le rapport 
__1,(0, ®) 
ry (Ô) TS (0, 5) (9.10) 


caractérise le profil de la raie d'absorption à une distance angulai- 
re Ÿ du centre du disque stellaire. Il est clair que la quantité r, (Ô) 
doit être obtenue par observation immédiate rien que pour le Soleil 
(et en principe, pour les variables à éclipses). Quant aux étoiles ordi- 
naires, les observations ne rendent possible que la détermination du 
profil de la raie d'absorption dans le spectre du disque tout entier. 
Ce profil est défini par la relation 


Ly 
ry= + RE: (9.11) 


où A, est le flux de rayonnement provenant de l'étoile sur la fréquen- 
ce v à l’intérieur de la raie, et 1°, le flux de rayonnement provenant 
de l'étoile dans le spectre continu près de la raie. La quantité H, 
est donnée par la formule: 


H,=2n \ By(T) Ecty dt, (9.12) 
0 
où Et, est la deuxième fonction intégrale exponentielle. La quanti- 


té HS (voir $4)est déterminée par une formule analogue (en substi- 
tuant t, à t,). 
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Si l’on connaît la quantité r,, on peut sans peine calculer une 
largeur dite équivalente d'une raie d'absorption. On entend par ce 
terme la largeur du secteur voisin du spectre continu, dont l’éner- 


Fig. 11 


gie est égale à l’énergie absorbée par la raie (fig. 11). En notant la 
largeur équivalente par 1V, on a par définition 


HW = ( (H°—H,) dv, (9.13) 


ou en utilisant (9.11) 


W — ( (1—r,) dv. (9.14) 


Les formules citées des profils et des largeurs équivalentes des 
raies seront employées souvent dans ce qui suit. 

2. Détermination des profils des raies. Pour calculer les profils 
des raies d'absorption nous devons connaître la dépendance entre la 
température 7 et la profondeur optique f{.. La relation exacte entre 
ces quantités peut être fournie seulement par le calcul des modèles 
des photosphères stellaires. Pourtant, un certain intérêt présente aus- 
si la relation approchée entre T et t, dont nous allons profiter. 

Les formules (6.1) et (6.5) amènent la formule approchée suivante 
qui relie entre elles la température 7 et la profondeur optique #. 
dans le spectre continu: 


B,(T)=B, (To) (148%): (9.15) 


œ 


Pour obtenir cette formule on supposait que le rapport du coeffi- 
cient d'absorption du spectre continu &, au coefficient d'absorption 
moyen œ« ne dépend pas de la profondeur. Nous allons admettre 
maintenant que le rapport entre le coefficient d'absorption de la 
raie et le coefficient d’ahsorption du spectre continu, c’est-à-dire 
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la quantité 0./«, ne dépend pas non plus de la profondeur. Alors, 
les formules (9.5) et (9.9) donnent: 


it, — (+1) Tv. (9.16) 
En portant (9.16) dans (9.15) on obtient 


B,(T)= B, (To) (1 +85 ts). (9.17) 


Pour trouver la quantité r, (0) calculée d’après la formule (9.10) 
il faut porter (9.17) dans (9.7) et (9.15) dans (9.8), on obtient alors 


1+8, — "cos 
r, (0) = Ita (9.18) 


148 cos D 


La formule (9.18) détermine-le profil de la raie à une distance 
angulaire Ÿ du centre du disque. D'une façon analogue, on obtient 
l'expression de la quantité r, caractéristique du profil de la raie 
dans le spectre de toute l'étoile: 


2 (2 

+ pr ——— 

= — Ste | (9.19) 
[e 2 
1 By 

Evidemment, dans le cas de l'équilibre thermodynamique local 
la raie d'absorption apparaît par suite de la croissance de la tem- 
pérature avec la profondeur. Le coefficient d'absorption de la raie 
étant plus grand que celui du spectre continu, l'émission de la raie 
nous atteint à partir des couches moins profondes, où la tempéra- 
ture est plus basse. Aussi l'intensité de la raie s’avère-t-elle juste- 
ment plus faible que celle du spectre continu. Si la température 
de l’atmosphère était constante, on aurait dans les formules (9.18) 
et (9.19) B, = 0, et donc r, (8) = 1 et r, = 1, c'est-à-dire qu'il 
n’y aurait pas de raies d'absorption. 

I1 convient de retenir que dans certains cas les formules appro- 
chées (9.18) et (9.19) peuvent être peu précises du fait que les quan- 
tités o,/x, et a./x considérées comme constantes peuvent dans les 
atmosphères réelles varier fortement avec la profondeur. 

Nous avons déjà dit que pour obtenir des profils de raie précis 
il faut réaliser des calculs préalables des modèles des photosphèé- 
res stellaires. Ces calculs donnent la distribution de la températu- 
re et de la densité dans les couches superficielles de l'étoile où appa- 
raissent des raies d’absorption. En utilisant ces données on peut 
calculer les coefficients d’absorption ©, et &«, à des profondeurs 
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différentes, et par suite, les profondeurs optiques t, et t, sous la 
forme de fonctions de la profondeur géométrique. 

A titre d'exemple de construction des modèles des photosphères 
stellaires et de calculs ultérieurs des spectres continus et de raies on 
peut indiquer l'ouvrage de Jager et Neven. Ces auteurs ont établi 
50 modèles des photosphères à températures superficielles T, de 4000 
à 25 000 K et à valeurs de 1g g s’échelonnant de 1 à 5. Ils ont trouvé 
pour chaque modèle la répartition de l'énergie dans le spectre conti- 
nu et déterminé les profils et les largeurs équivalentes de nombreu- 
ses raies (atomes d'hydrogène, d’hélium, de carbone, d’azote, etc.). 
Une partie des résultats relatifs à H. est consignée dans le Tableau 10. 
Ce tableau composé pour le cas T7, — 14 000 K contient les valeurs 
de la quantité r, à des distances différentes du centre de la raie (ex- 
primées en angstrôms) et pour des valeurs différentes de 1g g. La der- 
nière colonne du tableau donne les largeurs équivalentes W en ang- 
stroms. 

Pour le calcul du profil de la raie À, on a pris l'expression du 
coefficient d'absorption qui rend compte de l'effet Stark. On sait 
que cet effet agit d'autant plus fort que la densité est plus élevée, 
et la densité dans l’atmosphère est d'autant plus élevée que l’accé- 
lération de la pesanteur est plus grande. Ceci explique le fait que la 
largeur équivalente de la raie W croît avec l’augmentation de £g. 


Tableau 10 


Quantités r,, et W de la raie H,. pour différentes accélérations 
de la pesanteur dans l'atmosphère de l'étoile 


AX 
0 0,5 1 2 4 8 16 32 W 
18 & 
1 0,70 | 0,74 | 0,92 | 0,97 | 1,00 0,60 
2 0,72 | 0,76 | 0,84 | 0,92 | 0,99 | 1,00 0,90 
3 0,74 | 0,78 | 0,81 | 0,86 | 0,91 | 0,96 | 1,00 2,05 
4 0,75 | 0,76 | 0,77 | 0,80 | 0,86 | 0,93 | 0,98 | 1,00 | 3,50 
5 0,78 | 0,79 | 0,81 | 0,83 | 0,86 | 0,90 | 0,95 | 1,00 | 4,20 


3. Raies faibles et ailes des raies fortes. Les formules citées pré- 
cédemment, déterminant les profils des raies d'absorption, de- 
viennent sensiblement plus simples dans le cas des raies faibles telles 
que 0, «,. Il est évident que cette inégalité est également vraie 
pour les parties extérieures des raies fortes nommées habituellement 
ailes. La simplification des formules de r, les concerne donc aussi. 

Examinons une raie quelconque dans le spectre d’une étoile 
tout entière. Si la condition o.<&«, est respectée, la formule (9.19) 
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peut se récrire sous la forme: 


Ar = + &., (9.20) 


On voit que dans ce cas la quantité 1 — r, est proportionnelle au 
coefficient d'absorption de la raie ©,. Pour ce qui est du facteur 
devant ©.,, on peut admettre qu'il ne dépend pas de la fréquence. 

Au paragraphe précédent nous avons obtenu les expressions du 
coefficient d'absorption des parties extérieures d'une raie. Ces 
expressions et la formule (9.20) permettent de trouver la quanti- 
té 1 — r, dans les ailes des raies fortes. En particulier, si ©, est 
déterminé par l'amortissement de l'émission, il vient 


D 
ln = pp (9.21) 
et si oc, est déterminé par l'effet Stark, alors 
D 
1 — Ta, — TE , (9.22) 


où D, et D, sont des constantes. Toutefois, il convient de retenir 
que la formule (9.22) ne rend compte que de l'influence des pro- 
tons. Mais si on fait entrer également en ligne de compte l'influen- 
ce des électrons, alors, comme on peut conclure sur la base de 
l'expression (8.48) des coefficients d'absorption, dans les ailes 
assez éloignées la quantité À — r; est encore donnée par la for- 
mule (9.21) (bien entendu avec une autre valeur de la constante 
D,). La valeur de AA à laquelle dans le cas de l’action de l’effet 
Stark il faut passer d’une formule de la quantité 1 — r; à l’autre, 
dépend de la concentration électronique et de la température. 
(9.20) est une formule approchée, puisqu'elle est fondée sur la 
formule approchée (9.15) et sur l'hypothèse de la quantité o.,/a, 
invariable dans l'atmosphère. Pourtant, lorsque l'inégalité 0, « 
< «, est observée, on peut également obtenir une formule simpli- 
fiée de r, sans recourir aux suppositions mentionnées. 
D’après les formules (9.11) et (9.12), on a 


By(T) Eztv dty 


Î 
Tr, = pe 


———— . (9.23) 
[ By (T) Estv dt 
0 


Examinons le numérateur ‘de cette expression. En utilisant 
l'égalité 


d,= (+1) dre 


8—01064 
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on peut la mettre sous la forme de la somme: 


( B,(T) Et, dt, = ( B, (T) Est dust | Be (TE, 2 dr. (9.24) 
0 0 0 


Pour le premier terme on trouve 


© oo o0 


( B,(T) Et, dr, = ( + ( B, (T) e{v° dx, = 
0 1 0 
=— [5 {ets | B(T) ea 
1 0 ty 
_ ( B, (7) Esto dty— | dr, ( B,(T')Ents dt, (9.25) 
0 0 LA 


(on a utilisé ici l'intégration par parties). Quant au deuxième ter- 
me, avec 0, «, on peut simplement remplacer t, par *v.. Au 
lieu de la relation (9.24) on obtient donc 


( B, (T) Et, di, = [ B,(T) Et, dt, — 


0 0 


_ ( Fe dr, [ ( B,(T') Envy dty— B,(T)Ests]. (9.26) 
0 Ty 


En portant (9.26) dans (9.23), il vient 


Oy 
A7, = a. CM) dT,, (9.27) 
où l'on a introduit la notation 


Î By (T) Ertrdty— BAT) Estv 
GC) = = ——————— © (9.28) 


[ By (T) Estv dtv 
0 


La formule (9.28) peut se récrire sous la forme : 


| Ets dty 
G (r,) = (9.29) 


Ty 
( B, (T) Esty dv 
‘ , 
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De cette façon, pour la quantité r, cherchée on a obtenu la for- 
mule (9.27) où la fonction G (t.) est donnée par la formule (9.29). 
On voit sans peine que lorsque pour B, (T) on adopte l'expression 
(9.15) et que dans l'atmosphère la quantité 0.,/«, est considérée 
comme constante, (9.27) se transforme en formule (9.20) citée plus 
haut. 

La fonction G(x,) de la formule (9.27) est la fonction de poids 
de la quantité o./x&.. La commodité du calcul d'après cette formule 
est définie par la fonction de poids qui ne dépend que des quanti- 
tés caractéristiques du spectre continu (et non de la raie) et dans 
laquelle la fréquence intervient faiblement.La fonction de poids del’at- 
mosphère donnée peut donc au préalable être tabulée pour calcu- 
ler ensuite d’après la formule (9.27) les profils de différentes 
raies. 

Le calcul de la quantité r, pour des raies faibles et les ailes 
des raies fortes a été envisagé pour la première fois par Unsôld (voir 
[5)). La «méthode des fonctions de poids » qu'il a proposée a été déjà 
décrite pour le cas de l’hypothèse de l'équilibre thermodynamique 
local. Mais cette méthode est appliquée également dans d’autres 
cas avec de différentes modifications. 

4. Ecarts de l’équilibre thermodynamique. L'hypothèse avancée 
précédemment sur l'équilibre thermodynamique local simplifie 
notablement la théorie des spectres stellaires. Or, une question se 
pose, à savoir: dans quelle mesure cette hypothèse est-elle justi- 
fiée ? 

Adressons-nous d’abord à la comparaison de la théorie avec les 
observations. La formule (9.7) entraîne qu’en passant du centre 
du disque vers le bord l’intensité à l’intérieur de la raie doit tendre 
vers l'intensité du spectre continu au bord du disque, c’est-à-dire 
on doit avoir 


1,(0, 8)—B,(To) pour 8 —+>—.. (9.30) 
Autrement dit, les raies d'absorption au bord du disque doivent 
disparaître. Ceci est rendu particulièrement clair par la formule 
(9.18) d’où il s'ensuit que pour Ÿ —+ x/2, r, (8) —+ 1. 

Cependant, les données d'observation de la variation des profils 
des raies dans le disque solaire montrent qu’en réalité au bord du 
disque les raies ne disparaissent pas. 

On comprend aisément ce qui engendre ce désaccord entre la 
théorie et l'observation. Dans les couches profondes de l’atmosphè- 
re les atomes sont excités surtout sous l’action des collisions. Ceci 
fait qu'avec la contribution de la distribution maxwellienne des 
particules selon les vitesses s'établit une distribution de Boltzmann 
des atomes selon les niveaux excités. À son tour, ceci conduit à 
rendre le rapport entre le coefficient d'émission &, et le coefficient 
£e 
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d'absorption ©, égal à l’intensité de Planck à la température égale à 
la température cinétique du gaz. De la sorte, on peut admettre dans 
les couches profondes de l’atmosphère la présence de l'équilibre 
thermodynamique local. Pourtant, lorsqu'on passe à des couches 
moins profondes, le rôle des collisions dans l'excitation des atomes 
diminue, alors que dans les couches les plus supérieures l'excitation 
est produite essentiellement par le rayonnement. Il s'ensuit que 
la densité de ce rayonnement se distingue fort de la densité de Planck, 
et la distribution des atomes selon les états n’est plus déterminée 
par la formule de Boltzmann. Aussi la loi de Kirchhoff-Planck n'est- 
elle pas respectée non plus. 

De la sorte, les couches supérieures de l’atmosphère doivent être 
le siège des écarts notables de l’équilibre thermodynamique local. 
C'est ce qui explique que les profils des raies calculés sous l’hypo- 
thèse de la présence de l’équilibre thermodynamique local ne s’accor- 
dent pas avec les profils des raies observés. 

D'après ce qui vient d’être dit, en résolvant le problème de la 
formation dans les spectres stellaires des raies d'absorption, le 
coefficient d'émission dans la raie €, ne peut pas être donné par la 
formule (9.3), il doit être déterminé par la résolution du problème 
lui-même. Plus précisément, la recherche des profils des raies d’ab- 
sorption doit se fonder sur l’examen du transfert du rayonnement 
dans les raies spectrales. Cet examen fera l’objet des paragraphes 
qui suivent. Pour l'instant notons que la résolution rigoureuse du 
problème de la formation des spectres de raies des étoiles présente 
de grandes difficultés. Ceci fait que souvent dans le calcul des pro- 
fils on utilise quand même les formules indiquées fondées sur l'hy- 
pothèse de l'équilibre thermodynamique local. Vraisemblablement, 
cette procédure peut être appliquée en tant qu’une approximation 
aux raies faibles apparues dans des couches relativement profondes 
de l'atmosphère. 

Il est clair que l'exploration du transfert du rayonnement dans 
les raies spectrales doit tenir compte simultanément de toutes les 
raies de l’atome donné, c’est-à-dire envisager un atome à niveaux 
multiples. Pourtant, dans ce qui suit nous examinerons surtout une 
raie spectrale isolée, c’est-à-dire un atome à deux niveaux. Il le faut 
pour obtenir la réalité en première approximation, ainsi que pour 
une intelligence plus nette des processus physiques qui sont à l'ori- 
gine des spectres de raies stellaires. 


$ 10. Raies d’absorption dans la diffusion cohérente 


1. Modèle de Schwarzschild-Schuster. Au paragraphe précédent 
nous avons émis l'hypothèse de l'équilibre thermodynamique local 
dans les atmosphères stellaires et utilisé la formule (9.3) appro- 
priée du coefficient d'émission de la raie e.. Or, cette hypothèse 
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n'est pas confirmée par les observations et il faut donc examiner 
ceux des processus réels qui déterminent la quantité e,. Nous avons 
déjà dit que dans les couches d’une étoile l'excitation des atomes est 
provoquée surtout par le rayonnement. Par conséquent, l'énergie 
émise par un volume quelconque dépend de l'énergie radiative que 
ce dernier absorbe. Pour écrire l’expression de €, il faut donc con- 
naître la part que fait l'énergie émise sur la fréquence v à l'inté- 
rieur de la raie donnée, par rapport à l'énergie radiative absorbée 
tout entière. 

Pour trouver la quantité e, nous ferons d’abord les deux hypo- 
thèses suivantes : 

4. Admettons que la quantité d'énergie rayonnée dans Ia raie 
donnée par volume élémentaire est égale exactement à la quantité 
d'énergie absorbée dans la même raie par ce volume, c’est-à-dire 
qu'il n’y a ni redistribution de l'énergie entre les raies, ni non plus 
d’autres processus qui impliquent l'apparition ou la disparition des 
quanta dans la raie considérée. On parle alors de la diffusion pure du 
rayonnement dans la raie spectrale. 

2. Admettons que l'énergie absorbée par un volume élémentaire 
sur la fréquence donnée à l’intérieur de la raie est émise par celle-ci 
exactement sur la même fréquence, c'est-à-dire qu'à l’intérieur 
de la raie il n’y a pas de redistribution de rayonnement selon les 
fréquences. Un tel processus s'appelle diffusion cohérente du rayonne- 
ment. 

Les hypothèses précitées ont été faites déjà dans les premiers 
ouvrages sur la théorie des spectres stellaires et ont été reconnues 
pendant longtemps. Par la suite il s’est avéré qu'elles sont très 
loin de la réalité. Ceci a imposé différentes mises au point de la 
théorie que nous examinerons plus tard. 

Ces hypothèses impliquent que chaque volume élémentaire émet 
sur la fréquence donnée à l’intérieur de la raie autant de l’énergie 
qu'il en absorbe. De la sorte, nous considérons qu'une atmosphère 
stellaire est le siège d’un équilibre radiatif monochromatique. 
Evidemment, l'équation qui traduit cet équilibre s'écrit : 


4TE, = 0, \ I, dos (10.1) 


où l'intégration porte sur tous les angles solides. 

Nous avons déjà dit dans l'introduction à ce chapitre qu’au dé- 
but la théorie des spectres stellaires admettait qu'il existe une 
limite bien nette entre la photosphère et l’atmosphère. On considé- 
rait que le rayonnement provenant de la photosphère ne possède 
pas de raies d'absorption et que celles-ci apparaissent lorsque le 
rayonnement passe par l’atmosphère. Ce modèle des couches ex- 
ternes d’une étoile porte le nom de Schwarzschild-Schuster. 
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En l'’adoptant nous devons annuler dans l’équation de transfert 
(9.1) les coefficients d'absorption et d'émission du spectre conti- 
nu. Alors, l’équation de transfert du rayonnement devient 


cos BTE = — 0,1, +e. (40.2) 
Introduisons la profondeur optique sur la fréquence v 
t,— \ 6, dr (10.3) 
et la notation 
Ey = Oy9 y- (10.4) 


Alors, au lieu des équations (10.1) et (10.2) on obtient 


cos 9 Cm D 7, 8) —S, (1), 
- (10.5) 
Se (4) = + ( Iv(ty, 8) sin 8 d8. 


0 


Notons que formellement les équations (10.5) ne se distinguent 
pas des équations (2.8) de la théorie des photosphères. Cependant 
les équations (2.8) concernent le rayonnement intégral, alors que 
les équations (10.5), le rayonnement de fréquence v défini à l’inté- 
rieur de la raie. 

Au système d'équations (10.5) il faut encore ajouter les conditions 
aux limites. La condition à la limite supérieure de l’atmosphère 
(pour t{, = 0) traduit l’absence du rayonnement incident provenant 
de l'extérieur 


1,(0, 8)=0 pour 8>—-. (10.6) 


La condition à sa limite inférieure (pour t, = t;) doit traduire le 
fait que l'intensité du rayonnement passant de la photosphère dans 
l'atmosphère est donnée et égale à l’intensité rayonnée par le spec- 
tre continu sur la fréquence v (on peut, évidemment, la considérer 
égale à l’intensité du rayonnement provenant de l'atmosphère au 
voisinage de la raie). En désignant, comme dans ce qui précède, 
cette intensité par Z% (0, Ÿ), il vient 


I, (#5, 8)—13(0, 8) pour 8<—+.. (10.7) 


Ainsi, le problème consiste à résoudre le système d'équations (10.5) 
sous les conditions aux limites (10.6) et (10.7). 
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A cet effet on peut recourir aux méthodes exposées dans le Pre- 
mier chapitre. Appliquons à ce système la première méthode appro- 
chée, c’est-à-dire celle de Schwarzschild-Schuster. 

Désignons par 1; l'intensité moyenne du rayonnement se dépla- 
çant de bas vers le haut, et par Z°, celle du rayonnement se dépla- 
çant de haut vers le bas; au lieu du système d’équations (10.5) 
on obtient approximativement: 


1 dis, 1 dl, 
Ta nu, = —$v 


, (10.8) 
Sy=+ (++ 1%). 


Les équations (10.8) entraînent que 
KL—-KL=F, IL +R =2Fi, +C,, (10.9) 


où F, et C, sont des constantes arbitraires. 
Dans le cas considéré les conditions aux limites (10.6) et (10.7) 
se mettent sous la forme: 


15=0 pour t,=0, I$—1% pour t,—=1t?, (10.10) 


où 1°, est l'intensité moyenne du rayonnement se déplaçant de la 
photosphère dans l’atmosphère. A l’aide de (10.10) on trouve 


1° 
Co = Fey Fe= Ts (10.11) 

La connaissance des constantes arbitraires permet d'obtenir à 
partir des équations (10.8) et (10.9) l'expression de la fonction S,: 


S,= (+ +t ] (10.12) 


L'’intensité du rayonnement provenant de l’atmosphère est alors 
égale à 


4 


1, (0, 9) = ( Ste tv" gec 8 dt, +19 (0, Je ve. (10.13) 


0 


Si nous portons ici l’expression de S, et utilisons la formule (9.10), 
nous obtiendrons la quantité cherchée r, (8) caractéristique du pro- 
fil de la raie d'absorption à la distance angulaire Ô du centre du 
disque. 

Pour calculer la quantité r, caractéristique du profil de la raie 
dans le spectre de l'étoile tout entière il faut trouver les flux du 
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rayonnement issu de l'atmosphère sur la fréquence v à l’intérieur 
de la raie et dans le spectre continu. En approximation adoptée 
ces quantités valent 


H,=nF, Hi=nls. (10.14) 
En portant (10.14) dans (9.11) et en utilisant la deuxième des formu- 
les (10.11) on obtient 


1 
VS TES 


(10.15) 


Notons que la quantité 1/(14 + &) est la part du rayonnement 
photosphérique ayant traversé l'atmosphère sur la fréquence v 
(en général, après de multiples diffusions). Quant à la quantité 
1/4 + &), c'est la part de ce rayonnement réfléchi dans la pho- 
tosphère. 

Nous pouvons récrire la formule (10.15) sous une forme quelque 
peu différente. La quantité & qui figure dans cette expression et qui 
présente l'épaisseur optique de l'atmosphère sur la fréquence vw, 
s'écrit 


1 — ( 0, dr, (10.16) 


To 


où r, est le rayon de la base de l’atmosphère. Mettons le coefficient 
d'absorption volumique sous la forme ©, = nk,, où nr est le nombre 
d’'atomes à l’état inférieur de la raie considérée (ou, comme on le dit 
parfois, le nombre d’atomes absorbants) dans 1 cm°, et k,, le coeffi- 
cient d'absorption par atome. Alors, si l’on admet que X, ne dépend 
pas de l’emplacement dans l’atmosphère, au lieu de (10.16) on 
obtient 


 — EN, (10.17) 


N— \ n (r) dr. (10.18) 


La quantité N est le nombre d’atomes absorbants dans une colonne 
de section droite de 4 cm* au-dessus de la photosphère. En portant 
(10.17) dans (10.15), on trouve 


1 
Ty = 1L EN e (10.19) 


$ 10] RAIES D'ABSORPTION DANS LA DIFFUSION COHÉÈRENTE 1421 


Si pour résoudre le système d'équations (10.5) on utilisait la 
seconde méthode approchée (c'est-à-dire celle d'Eddington), pour 
la quantité r, on obtiendrait l'expression suivante: 


qe = ——À1 (10.20) 


++ EN 


On voit qu'elle ne se distingue pas beaucoup de (10.19). 

2. Modèle d’Eddington. L'hypothèse faite plus haut sur la di- 
vision des parties extérieures d’une étoile en deux tranches, la pho- 
tosphère et l'atmosphère, est assez grossière. Nous allons main- 
tenant la rejeter pour admettre que chaque volume élémentaire est 
le siège de l’absorption et de l'émission de l'énergie rayonnée aussi 
bien dans le spectre continu que dans les raies. Ce modèle des cou- 
ches extérieures d’une étoile porte le nom d’Eddington. 

En toute rigueur, si on adopte le modèle d'Eddington, les pro- 
blèmes de la formation des spectres continu et de raies doivent être 
cumulés. Cependant l'émission et l'absorption des raies intervien- 
nent peu dans la formation du spectre continu et en première appro- 
ximation on peut les négliger (nous savons du $ 8 que cette influence 
est prise en considération en deuxième approximation sous la forme 
d’un « effet de couverture »). Par conséquent, on peut admettre que 
pour la résolution du problème de la formation des spectres de raies 
des étoiles, toutes les quantités relatives au spectre continu sont 
connues. 

Les équations qui déterminent pour le modèle d’Eddington 
l'intensité de rayonnement à l’intérieur d’une raie ont été déjà ob- 
tenues dans ce qui précède. L’une d'elles est l’équation de transfert 
du rayonnement (9.1), et l’autre, l’équation d'équilibre radiatif 
(10.1). (9.1) peut se récrire sous la forme 


cos D Lt = —(o,+a) +8, + aBs (T). (10.24) 


Nous avons profité ici de la relation (9.2) en admettant que pour 
le spectre continu l’hypothèse de l'équilibre thermodynamique local 
est justifiée. Portons (10.1) dans (10.21) pour obtenir l’équation 
intégro-différentielle de calcul de la quantité 7, : 


cos 8 D —(o,+a,)7,+0, [15 +aB,(T). (10.22) 


En introduisant la profondeur optique dans le spectre continu 
4, à l’aide de la relation dt, — —«, dr, au lieu de (10.22) on trou- 
ve 


dI d 
cos 8 = (ms 1)Zo—ns | 7,2 —B,(T), (10.23) 
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où l’on a introduit la notation 


Oy 


MW=—. (10.24) 
En général, la quantité n, est une fonction très compliquée de la 
profondeur; aussi, pour simplifier, adoptons-nous dans ce qui suit 
que n, = const. 

Pour obtenir la solution approchée de (10.23) appliquons la 


méthode d'Eddington (voir $2). Au préalable introduisons les 
notations : 


— d 71 d 
I, = ( 1, H,= ( I,c05 0. (10.25) 


La quantité I, est l’intensité moyenne rayonnée au point donné 
et 4xH,, le flux de rayonnement. 
En multipliant (10.23) d’abord par dw/4x, puis par cos ÔŸ do/4n, 
et en intégrant par rapport à tous les angles solides, il vient 
dHy — 


+ (4) Ho (10.27) 


Nous avons utilisé ici la relation prete 


\z, cos? 8 + I... (10.28) 
Les équations (10.26) et (10.27) permettent de déduire l'expres- 
sion pour le calcul de 7, : 


ES = 3 (1+ 19) (1v—B4)- (10.29) 


Pour la grandeur B, (T) nous prendrons, comme auparavant, 
l'expression (9.15), c’est-à-dire nous la considérerons comme une 
fonction linéaire de t.. Dans ce cas la solution partielle de l’équa- 
tion (10.29) sera simplement égale à B, (T). Tandis qu'à titre de 
solution générale de cette équation on trouve 


To = Ce vV SENS) LE Dee SUFU) LB, (10.30) 


où C, et D, sont des constantes arbitraires. 

Evidemment, dans les couches profondes de l’atmosphère, où les 
raies dans le spectre sont absentes, 7, = B,. Il faut donc que D, = 
= (0. Par conséquent, on a 


I, = Ce VE) LB, (Te) (1 + Bots), (10.31) 
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où l'on introduit la notation Bÿ = B,x/æ,. A l'aide de (10.27) on 
obtient 


7% 1 1, 310) 1/37 150 . 
He (Cet EM) 1/3 (1 + ns) + B, (To) B5]. (10.32) 


La constante C, se calcule en utilisant la condition aux limites 
(10.6). En approximation retenue elle peut s'écrire: 


T1,=2H, (pour t,=0). (10.33) 
En portant (10.31) et (10.32) dans (10.33) on trouve 
—— 3 (1+ nv) —28% 
C,V3U+n)— DUTY p,(T,). (10.34) 


| V34Fn)+2 

Ayant pour tâche la détermination du profil de la raie dans le 

spectre, nous devons trouver le flux de rayonnement issu de l’étoi- 

le, c'est-à-dire la quantité H, (0) = 4x H, (0). En posant dans la 

formule (10.32) tr, = 0 et en tenant compte de (10.34) il vient 
nas 3 Fe ) 

H, 0 = 4nB, T —— TT . 10.35 

o Cod saens+2 (0-89) 


Hors de la raie spectrale n, = 0. Par conséquent, le flux de 
rayonnement du spectre continu au voisinage de la raie est 


+ 
Il s'ensuit des (10.35) et (10.36): 
B$ 
1 Rs - 
— H, (0) F V3 (1+ nv) è V 3+2 (10 37) 
OOHSO LORS PiG+nn+2 

++ 

3 


C'est la formule qui dans le spectre stellaire détermine justement le 
profil d’une raie d’absorption. 

Notons que dans les parties centrales des raies fortes n, > 1. 
Donc, dans notre cas, il vient 


. nm V3+2 1 
OVER Viry 
On voit que la quantité r, ne dépend de f$ que par l’intermédiai- 


re du flux dans le spectre continu. Quant aux parties centrales d’une 
raie, le flux ne dépend là pratiquement pas de f$. Ceci découle de ce 


(10.38) 
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que les parties centrales des raies fortes se forment dans les couches 
les plus superficielles de l'atmosphère, où l’on peut admettre que 
B, (T) = B, (To). 

Dans les parties extérieures d’une raie n, € 1. Alors, la formule 
(10.37) donne 


4 BS V3 9 
ry=1— 1 ts ]- (10.39) 


Ainsi, la quantité 1 — r, est proportionnelle au coefficient d’ab- 
sorption de la raie ©, [tout comme d’après la formule (9.20)]. 


L'équation (10.21) et l'expression obtenue de la quantité Z, ren- 
dent également possible l'obtention de la quantité r, (8), mais 
nous ne nous attarderons pas à réaliser cette opération. 

3. Fluorescence dans les atmosphères stellaires. Les expressions 
de r, obtenues dans ce qui précède déterminent les profils théori- 
ques des raies d'absorption. Or, dans le cas du modèle de Schwarz- 
schild-Schuster, aussi bien que dans celui du modèle d'Edding- 
ton, ces profils ne sont pas en bon accord avec les profils observés. 
La divergence est particulièrement grande pour les intensités cen- 
trales des raies. Dans ces conditions, pour les raies fortes les va- 
leurs théoriques de 7,, sont sensiblement plus petites que les va- 
leurs observées (voir en détail au $ 11). 

Les divergences évoquées témoignent que les hypothèses avan- 
cées pour composer les équations (10.1) ne sont pas en fait réali- 
sées. L'une de ces hypothèses consistait à admettre que chaque raie 
soit le siège d’une diffusion pure du rayonnement. En réalité, les 
atmosphères stellaires donnent lieu aux processus de fluorescence, 
c’est-à-dire à la redistribution du rayonnement entre les raies, 
ainsi qu'entre les raies et le spectre continu. Il est évident que la 
redistribution du rayonnement entre les raies ne peut pas entraîner 
l'augmentation des intensités centrales de toutes les raies: si l'inten- 
sité d’une raie a augmenté, celle des autres raies doit décroître. 

La marche des choses est tout à fait différente dans le cas de la 
redistribution du rayonnement entre les raies et le spectre continu. 
Considérons pour simplifier un atome possédant seulement trois ni- 
veaux d'énergie (1, 2 et 3), les deux premiers étant discrets, et le 
troisième correspondant à l’état ionisé. Outre le processus de diffu- 
sion pure dans la raie spectrale (1 —>2 —-1) que nous avons examiné 
plus haut, deux processus cycliques réciproquement opposés suivants 
sont possibles : 1) transition 1 —> 3 —+ 2 —+ 1, c’est-à-dire ionisation 
de l’atome depuis le premier état, capture de l’électron au deuxiè- 
me niveau et émission d'un quantum dans la raie; 2) transition 
1—2—> 3 — 1, c’est-à-dire absorption d’un quantum dans la raie, 
ionisation depuis le deuxième état et capture de l’électron au pre- 
mier niveau. Il est clair que les processus du premier genre condui- 
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sent à l'apparition des quanta dans la raie, et les processus du deu- 
xième genre, à la disparition de tels quanta. Dans les couches pro- 
fondes de l’atmosphère que l’on peut supposer en équilibre ther- 
modynamique, les processus cités se compensent mutuellement. 
Mais dans les couches extérieures de l'atmosphère les processus du 
premier genre dominent. Ceci s'explique par le fait que la probabi- 
lité des processus du premier genre dépend seulement de la densi- 
té du rayonnement au-delà de la limite de la série principale, alors 
que la probabilité des processus du deuxième genre dépend aussi 
bien de la densité du rayonnement au-delà de la limite de la deu- 
xième série que de la densité du rayonnement dans la raie spectrale. 
Quant à la densité du rayonnement dans le spectre continu, évidem- 
ment, elle ne change pas dans l'atmosphère. Toutefois la den- 
sité du rayonnement dans une raie spectrale diminue lors du passa- 
ge des couches profondes aux couches extérieures. 

Ainsi, la redistribution dans les atmosphères stellaires du rayon- 
nement entre les raies et le spectre continu conduit plus souvent 
à l'apparition des quanta dans les raies qu'à leur disparition. En 
particulier, ce processus contribue à renforcer les intensités centrales 
des raies d’absorption. 

Pour déterminer les profils des raies en tenant compte du mé- 
canisme de fluorescence nous devons composer et résoudre l’équa- 
tion correspondante de transfert du rayonnement. Faisons-le sui- 
vant Strômgren. 

Adoptons le modèle d’Eddington de l'atmosphère et inspirons- 
nous de l'équation (10.24). Mais au lieu de la formule (10.1) déter- 
minant la quantité £e, écrivons 


e=(1— vo, | 7, 4er, (10.40) 


où &: est le coefficient d'émission volumique dû aux processus du 
premier genre, alors que par y on entend la part des quanta de la 
raie spectrale qui ont subi l’absorption vraie (c'est-à-dire la part 
des atomes ayant passé du deuxième état vers l’état ionisé) ; l’intro- 
duction de la grandeur y rend compte des processus du deuxième 
genre. 

En raison des considérations ci-exposées, il est facile de trouver 
l'expression de la quantité e;. Dans les couches profondes de l’at- 
mosphère, où le nombre de processus du premier genre est égal au 
nombre de processus du deuxième genre: 


4 = YOvl y. (10.41) 


En même temps, dans les mêmes couches I, = B,(T). Donc, au 
lieu de (10.41) on a 


Ey = Y0vB, (T). (10.42) 
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On peut admettre que cette expression de e; se conserve également 
lorsqu'on passe des couches profondes à des couches plus extérieures, 
du fait que la densité du rayonnement ionisant les atomes à partir 
de l’état fondamental ne change pas dans l'atmosphère. Cependant, 
pour tenir compte de la différence éventuelle de la densité de ce 
rayonnement dans l'atmosphère d’une étoile par rapport à la den- 
sité propre à l’équilibre thermodynamique, nous introduirons dans 
le premier membre de la relation (10.42) le facteur de correction Q. 
Alors, on obtient 


y =(1— 7) 0,1,+ Qvo,B, (T). (10.43) 


En portant (10.43) dans (10.21) et en passant de la variable r 
à T,, on trouve 


_ 


cos Ÿ — (1 + ns) I, — (1 — 7) Nvly— (1 + Qyn,) B, (7), (10.44) 


où n, se calcule d’après la formule (10.24). 


Obtenons la solution approchée de (10.44) en admettant que 
nv = const. Il vient 


ds 


— (1 + Yv) I, — (1 + Qynv) B,, (10.45) 
ar v 


=3(4+n)A,. (10.46) 
Cette expression conduit à | l'équation suivante de 1, : 


Fe = (14m) 11 + vm) 7—(1+ Qyn) BJ. (40.47) 


La solution de l'équation (10.47) est de la forme: 


T= Ce tv TE (To) (1+85%), (10.48) 
où 
b3 — 8 (1 + ns) (1 + vs), (10.49) 


et C, est une constante arbitraire. La constante affectée à e°vv 


est nulle étant donné que /, ne peut pas croître exponentiellement 
en fonction de t.. Portons (10.48) dans (10.46) pour obtenir 


4 : DUT 1+0%n + 
A,= 3 (1+ nv) [ BCE VV 1+% B, COLE (40.50) 
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Le calcul de la constante C, à partir de la condition (10.33) 
fournit l'expression suivante du flux de rayonnement qui nous 
intéresse à la limite de l'étoile: 


1 v by +B$ 
H,,(0)= 4nB, (To) Re TEST (10.54) 
On en tire que 
_1+0Qvnv. 2v+B v3+2 
PE LE Om (40.52) 
V3 


La formule de r, obtenue est une généralisation de la formule 
(10.37) dans le cas de la présence de la fluorescence. 

Pour utiliser la formule (10.52) il faut calculer la quantité . 
Nous avons dit qu’elle est égale au rapport entre le nombre d'ionisa- 
tions depuis le deuxième état et la somme du nombre d’ionisations et 
du nombre de transitions spontanées à partir de cet état. A l’aide des 
coefficients des probabilités de transition d’Einstein (voir $ 8) la 
quantité y s'écrit: 


_ B::02: 
Ÿ = BosD2s + Aa e (10.53) 


Dans cette formule 


d 
BasPes =C ( Pvhav _ , (10.54) 


Vos 


où v.4 est la fréquence des ionisations depuis le deuxième état; 
k2,, le coefficient d'absorption au-delà de la limite de la deuxième 
série. 

Pour une évaluation grossière de la quantité y on peut procéder 
de la façon suivante. Admettons que la quantité B,4p2,4 soit en réa- 
lité le produit de la densité du rayonnement directement au-delà 
de la limite de la deuxième série p,, par la probabilité de transition 
d'Einstein [déterminée en accord avec la formule (10.54)]. Alors, 
en mettant p.. et À, sous la forme 


Pa = E— , (10.55) 
erT 1 
An = nr OyoB2, (40.56) 
où 
B8rthv? 
Gin —s = 4 (10.57) 
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et en admettant approximativement que g, = 815 Os © O3; 
B,;: = B:., on obtient 


hV:3 


yæe À, (10.58) 


L'évaluation de la quantité y d’après la formule (10.58) des 
atomes à potentiel d'ionisation depuis l’état excité d'environ 3 eV 
(par exemple, pour Na I et Ca I) à la température du Soleil donne 
v = 10%. Les calculs d’après les formules (10.53) et (10.54) condui- 
sent à des valeurs de même ordre (y —0,0015 pour les raies D, 
et D, du sodium, et y — 0,0004 pour la raie À 4227 Ca I). 

La formule (10.52) de r, et les évaluations réalisées de y seront 
utilisées plus loin (au $ 11) dans la discussion des intensités centra- 
les des raies d'absorption. 

&. Solution exacte du problème. Le problème que nous exami- 
nons sur l'établissement des profils des raies d'absorption dans les 
spectres stellaires sous les hypothèses avancées précédemment, peut 
posséder une solution exacte. Pour l'obtenir nous appliquerons la 
méthode décrite au $3. 

Nous retiendrons l'équation de transfert du rayonnement sous 
la forme (10.21), et donnerons le coefficient d'émission €, par l’équa- 
tion (10.43), c'est-à-dire tiendrons compte de la fluorescence. Les 
‘équations citées peuvent se récrire sous la forme 


cos LT, —S,, (10.59) 
où dt, — —(0, + «,) dr et 
_ Tv _ (7,4, 1+0im 
= (2 + EME, (D. (10.60) 


Comme dans ce qui précède la fonction B, (T) est représentée 
par la formule (9.15). En passant dans celle-ci de t,àt,,ona 


B$ 
B,(T)=B,(T) (1+775 4) » (10.64) 
où Bi —8, — 
En résolvant (10.59) par rapport à 7, et en portant l'expression 
de 7, obtenue à l’aide de S, dans l’équation (10.60) (c'est-à-dire 
en procédant de la même façon qu’au $ 2 lors de l’obtention de 


l’équation de Milne), on aboutit à l’équation intégrale de la fonc- 
tion S, (f,): 


S,()= VEit—E15,(44,+ SEM B,(7), (40.62) 
0 
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où l’on a introduit la notation 


À, —=(1— 7) D (10.63) 


Ecrivons l'équation (10.62) sous la forme 


S()=+ \ Ejt—t'|S(t)dt'+g(t), (10.64) 


0 


en omettant pour l'instant afin de simplifier l'indice v. Le terme 
constant de cette équation est une fonction linéaire de t, c’est-à-dire 


g(t) =co + at. (10.65) 


On voit que (10.64) appartient au type des équations examinées 
en détail au $ 3. Si dans l'équation (3.1) on pose 


K()=+Et=+ (er, (40.66) 
1 


on obtient l'équation (10.64). En représentant le noyau X (t) sous 
la forme (3.17), on a À (x) — À/2z. 

D'après la méthode exposée au $3, la résolution de (10.64) 
doit commencer par le calcul de la fonction S (0, x) définie par l’équa- 
tion (3.20). Dans notre cas, en posant x = 1/u et S (0, x) = œ (u), 
au lieu de (3.20) on a 

1 


—_ L3 p(u”) ' 
q(u)=1+—+ pu) u RE du’. (10.67) 


Avec À = 1 on obtient à partir de (10.67) l'équation (3.53) exami- 
née dans ce qui précède. 

La fonction  (u), introduite pour la première fois par Ambar- 
tsoumian, a été ensuite étudiée en détail par plusieurs auteurs. Le 
Tableau 11 consigne les valeurs de cette fonction, et le Tableau 12, 
les valeurs de ses moments [c’est-à-dire les quantités calculées d'’a- 
près la formule (3.59)]. 

La fonction S (t), solution de l'équation (10.64), peut être expri- 
mée à l’aide de la fonction œ (u). Pourtant, nous ne nous 
intéressons qu'aux profils des raies d'absorption. Nous devons donc 
trouver seulement l’intensité du rayonnement provenant de l’at- 
mosphère, c’est-à-dire la quantité Z (0, u). Nous savons que l’expres- 
sion immédiate de cette quantité est également donnée à l’aide 
de la fonction o (). 

Dans notre cas, c’est-à-dire lorsque g (t) est une fonction linéai- 
re de t, l’intensité de rayonnement J (0, u) se calcule en utilisant 
les formules (3.41) et (3.48). La première d’entre elles a été obtenue 


9—01064 


ATMOSPHERES STELLAIRES (CH. IT 


130 


Tableau 11 


Valeurs de la fonction q(u) 
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Tableau 12 


Valeurs des moments de la fonction œ (u) 


t. Il s'ensuit de la for- 


mule (3.27) que pour un noyau de la forme (10.66) 


pour g ({) = 1, et la deuxième, pour £g (t) 


(10.68) 


On trouve donc 


é rayonnée 


Le 


t le premier moment de la fonction  (u). 
En comparant le terme constant de (10.60) et l'expression (10.65) 


« 


où «, es 
de la fonction g (t), on obtient l’expression de l'intensit 
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par l’atmosphère sur la fréquence v: 
I, (0, u) = 


__Pviu) 1+0Qvnv By Av au 

=. B,(T)[1+ (n+ : A )]- (10.70) 

Ici par p,(u) on entend la fonction œ (u) définie par l'équation 

(10.67) pour une valeur de À donnée par la formule (10.63). 
L’intensité rayonnée par l’atmosphère dans le spectre continu au 

voisinage de la raie se calcule d’après (10.70) pour n, = 0. Elle 


vaut 
1% (0, u) = By (To) (1 + Bi). (10.71) 


(10.70) et (10.71) impliquent que la quantité r, (u) qui détermine 
le profil de la raie d’absorption à une distance angulaire arccos pu 
du centre du disque, est donnée par la formule 


—— I, (0, Lu) _ 
NH = Guy — 
— __ Pv(u) _____ 1+0m% p4 
 U+Bu) Vi tt (at ee — )]- 40.72 


Pour une atmosphère homogène, c'est-à-dire dans le cas de 
+ —=0, et en l’absence de fluorescence (c'est-à-dire pour y — O0), 
on trouve à partir de la formule (10.72): 


ry (u) = Écn (10.73) 


La formule (10.72) (pour Q = 1) a été établie par Chandrasekhar. 


$ 11. Raies d’absorption dans la diffusion incohérente 


1. Redistribution du rayonnement selon les fréquences à l’inté- 
rieur de la raie. Au paragraphe précédent, en examinant la forma- 
tion des raies d'absorption dans les spectres stellaires on a fait 
deux hypothèses: 1) sur la diffusion pure dans la raie spectrale 
(c'est-à-dire sur l'absence de Ia redistribution entre les raies, ainsi 
qu'entre les raies et le spectre continu) ; 2) sur la diffusion cohérente 
(c'est-à-dire sur l'absence de la redistribution du rayonnement selon 
les fréquences à l’intérieur de la raie). Or, les profils des raies calcu- 
lés d’après ces hypothèses diffèrent très fort des profils observés. Ceci 
est un témoignage qu'en réalité les hypothèses citées ne sont pas 
justifiées et il faut les rejeter. La prise en considération de la fluore- 
scence (plus exactement, de la redistribution du rayonnement 
entre les raies et le spectre continu) réduit sensiblement la 
divergence entre la théorie et les observations. Introduisons 
maintenant aussi dans l'examen la diffusion incohérente, c’est- 


* 
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a-dire la variation de la fréquence du rayonnement dans l'acte de 
diffusion élémentaire. 

Recensons d’abord les principes qui conduisent à Ja redistribu- 
tion du rayonnement selon les fréquences à l’intérieur d’une raie. 

1. Dilution naturelle des niveaux énergétiques d'un atome. Si les 
niveaux sont dilués, l’atome peut absorber les photons d’une fré- 
quence et émettre des photons d’une fréquence quelque peu diffé- 
rente, en reprenant pas exactement leur état de départ dans le pro- 
cessus de diffusion. Cet effet intervient dans le cas des raies des sé- 
ries subordonnées, pour lesquelles sont dilués le niveau supérieur 
aussi bien que le niveau inférieur. Mais pour les raies de la série 
fondamentale pour lesquelles le niveau inférieur peut être considéré 
comme infiniment mince (si seulement pour des raisons quelcon- 
ques l’atome ne quitte pas souvent l’état fondamental), la fré- 
quence du photon émis coïncide avec celle du photon absorbé. 

2. Agitation thermique des atomes. Supposons qu’un atome animé 
d'un mouvement absorbe un photon de fréquence déterminée. Cet ato- 
me pouvant émettre un photon dans une direction quelconque, l’ef- 
fet Doppler fait que pour un observateur fixe la fréquence du photon 
émis peut être différente. Il s'ensuit que les fréquences des photons 
émis et absorbé par un atome en mouvement ne coïncident pas en 
général. 

3. Effets de pression. Supposons qu'à l'instant de l'absorption d’un 
photon, au voisinage de l’atome se trouve une particule perturba- 
trice. Pendant le temps durant lequel l'atome demeure à l’état supé- 
rieur, la particule peut s'en éloigner en provoquant ainsi le décalage 
des niveaux énergétiques. Pour cette raison la fréquence du photon 
émis sera différente de celle du photon absorbé. Dans ces conditions, 
la différence des énergies des photons sera emportée par la particule 
perturbatrice. 

Désignons par p (v, v') dv la probabilité pour que le volume 
élémentaire absorbe les photons de fréquence v’ pour émettre ensui- 
te des photons de fréquence dans la gamme de v à v + dv. La fonc- 
tion p (v, v') est déterminée par les raisons dénombrées ; en général, 
elle est très compliquée (voir, par exemple, (6]). 

Pour l'instant nous ne soumettrons pas à un examen détaillé 
la fonction p (v, v’) en ne signalant que deux cas particuliers. Sup- 
posons d’abord que les effets de pression n'interviennent pas, c'est-à- 
dire que la fonction p (v, v') ne sera définie que par la dilution 
naturelle des niveaux (autrement dit, par l’amortissement de l’émis- 
sion) et l'agitation thermique des atomes. Pour la raie de résonance 
dans ce cas on a obtenu la formule qui détermine p (v, v'): 


O0 


p{v, v'}0v— ñk0 \ e-(u+r} ['arctg ITS + arctg — | dy, (11.1) 


xrAvp 
U 
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« 


où 

ste, jlit, (11.2) 
6, est le coefficient d'absorption volumique: ©, — n#%,. La quan- 
tité À, calculée d’après la formule (8.17), et les autres quantités de 
(11.1) ont le même sens que celles de (8.17). Dans la formule précise 
de p (v, v') figure également l’angle de diffusion. La formule (11.1) 
peut s’obtenir à partir de la formule précise par l'intégration par 
rapport à l’angle. 

Dans l’autre cas particulier nous supposerons que les effets de 
pression interviennent essentiellement dans la forme de la fonc- 
tion p (v, v'). Si pendant la durée de la vie de l’atome dans l’état 
excité la variation du champ est bien forte, on peut admettre que la 
fréquence du photon émis v ne dépend pas de celle du photon absorbé 
v’. La fonction p (v, v') que nous pouvons noter simplement p, 
se calcule alors aisément. 

Evidemment, la fonction p (v, v') doit satisfaire à la condition 


\ p(v, v'}dv=1, (11.3) 


où l’intégration porte sur toutes les fréquences. D'autre part, il faut 
respecter la relation 


p(v, v’) o=p (v", v) 6, (11.4) 
qui exprime le « principe de réciprocité » des phénomènes optiques. 
Si la fonction p(v, v') ne dépend pas de v’, (11.4) entraîne 


que p, — co,, où c est une constante. En calculant c d’après la for- 
mule (11.3), on obtient 


Oy 


PE Ta: 


(11.5) 


Nous dirons qu’en ce cas on observe la redistribution totale du rayon- 
nement selon les fréquences dans l’acte de diffusion élémentaire. 
Une telle diffusion du rayonnement sera dite entièrement incohé- 
rente. 

Les formules citées de la fonction p (v, v') correspondent aux va- 
leurs différentes de la pression : pour des pressions faibles il faut utili- 
ser la formule (11.1), et lorsqu'elles sont fortes, la formule (11.5). 
11 est clair que l’étude de la diffusion dans les nébuleuses gazeuses 
doit faire appel à la formule (11.1), alors que dans le cas des atmosphè- 
res stellaires il est vraisemblablement possible d'utiliser la for- 
mule (11.5). Toutefois, pour les nébuleuses aussi on avance l'hypo- 
thèse de la redistribution totale du rayonnement selon les fréquen- 
ces, du fait que d’après certains calculs la substitution de la formu- 
le (11.5) à (11.1) n’amène pas de grandes différences dans les ré- 
sultats. 
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L'utilisation de la fonction p (v, v') permet d'écrire l’expres- 
sion du coefficient d'émission e.. Si l’on admet que la raie est le 
siège d’une diffusion pure, alors on a 


= ( p(v, v')0 dv’ ( I À. (11.6) 


Pour p (v, v') = 6 (v — v')}, où à est la fonction de Dirac, on 
tire de (11.6): 


E,= 0, ( I (11.7) 


VA4n ? 
c'est-à-dire l'expression de e, pour le cas d'une diffusion cohérente 
de rayonnement. 

= En portant dans (11.6) l’expression de p (v, v’) donnée par laé 
formule (11.5), on obtient 


, do 
0, dv \ Ty 


( OC, dv’ 


Cette formule détermine le coefficient d'émission dans le cas 
d’une diffusion entièrement incohérente. 

Dans ce qui suit nous admettrons que les atmosphères stellaires 
sont le siège d’une diffusion entièrement incohérente dans les 
raies spectrales. 

2. Equation de transfert du rayonnement et sa résolution. Après 
l'examen des processus se déroulant au cours d’un acte de diffusion 
elémentaire, déterminons les profils des raies d’absorption. Comme 
nous l’avons dit, faisons l'hypothèse sur la redistribution totale du 
rayonnement selon les fréquences. 

Pour simplifier admettons que la fluorescence est absente. Dans 
ce cas l’équation de transfert du rayonnement doit être prise sous la 
forme (10.21), et l'expression du coefficient d'émission, sous la 
forme (11.8). 

Introduisons à l’aide de la relation dt — — «, dr (pour simpli- 
fier l’écriture nousomettons l'indice v affecté à t) la profondeur opti- 
que t du spectre continu. Les équations citées s’écrivent alors: 


Ey = Oy (11.8) 


EE (met 137, (t, p)—nS (T)—B,(T) (11.9) 


et 
+1 


S(D=— ( p, dv I (x, u)du, (11.10) 
= 


où pu — cos 8; n — 0,/x et où l'on a utilisé la notation de (11.5). 
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Nous avons retenu auparavant la quantité B, (T) sous la for- 
me de fonction linéaire de t; maintenant pour simplifier nous l'ad- 
mettrons constante et égale à B, (To). 

L'équation (11.9) implique que l’intensité rayonnée par l’atmo- 
sphère est 


By (To) 
nv+i 


1,0, = | store de+ 27) (11.11) 


où l'on a noté 


=ttt (11.12) 


Pour composer l'équation intégrale déterminant la fonction 
S (t) cherchons à partir de (11.9) l’intensité rayonnée Z, et portons- 
la dans (11.10). Il en résulte 


S(=- |? i EnyS (r)+ 8, (To)lE rt Inside". (11.13) 


L'équation (11.13) peut se récrire sous la forme 


S (t) = ( K(IT—7T'|)S (x) dr + g (Tr), (11.14) 
0 
où 
K (D) =+ | pyns dv ext © (11.15) 
ny+i 
et 


e=B, (To) | 2 \ Py dv \ es + . (11.16) 
n,+1 


En changeant l’ordre d'intégration de (11.15), on trouve 
K (x) = ( e-"A(x) dx, (11.17) 


1 


A(2=+ \ Pvny dY, (11.18) 


v(x) 
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alors que vx) =v si > mn, + 1 et nue + 1 =7x, si x < 
ny, +1 (v est la fréquence centrale de la raie). 
D'une façon analogue, on obtient 


g(r)=B,(T,) [ ( PT [ e-xu4, (x) dx | , (11.19) 
1 


! p, dv (11.20) 


et la limite d'intégration inférieure est déterminée de la même fa- 
çon que pour (11.18). 

L’équation (11.14) peut être résolue par la méthode exposée au 
$ 3. Pourtant, nous nous intéressons non pas à la fonction S (x) elle- 
même, mais seulement à l'intensité rayonnée par l'atmosphère. 
Cette même grandeur peut également s'obtenir d'après les formules 
du $ 3 sans détermination préalable de la fonction S$S (rt). Elle sera 
alors exprimée à l’aide de la fonction S (0, x) déterminée par l’équa- 
tion (3.20). 

La formule (11.19) montre que le terme constant de l'équation 
(11.14) se compose de deux parties, l’une étant constante, et l'’au- 
tre étant la superposition des exponentielles. Aussi en désignant par 
S (t, x) la solution de (11.14), le terme e-*T étant constant, obtient-on 


S(r)=B, (To) | S (Tr, 0) ( ET — + ( S(x, s) Ai(r)dz |. (11.21) 
Î 


En portant (11.21) dans (11.11) et en utilisant la formule (3.19) 
on trouve 


B, (To) S (0, T) X 


B, (T FC) 


. (41.22) 


x[s(0, 0) (2 us (sen SL A (y) dy |+ 
1 


La quantité S (0, 0) qui figure dans (11.22) peut se calculer d'a- 
près la relation (3.27). Compte tenu de (11.17), au lieu de cette rela- 
tion on a 


S2 (0. o[1—2 ( K(r)dr]=1. (11.23) 


0 
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En y portant l’expression (11.15), il vient 
S2(0, 0) | 2e Pa 1. (11.24) 
La formule Les 22) s'écrit donc 


I, (0, u) = nv e— B, (To) S (0, x) X 


VTT face 2t. (120 
1 


(11.25) fournit justement l’intensité cherchée rayonnée par l’at- 
mosphère à l’intérieur d’une raie spectrale. Hors de la raie, dans le 
cas considéré, l’intensité rayonnée est égale à B, (T,). On a donc 
pour la quantité r,(u) 

- 10, m) ES 
(= TT - (11.26) 

La fonction S (0, x) à l’aide de laquelle s'exprime l'intensité: 
I, (0, 1) est déterminée par l’équation (3.20). En posant x = 1/z 
et S (0, x) = p (z), au lieu de cette équation on obtient 


z 1 \ d:’ 
p(2)= +290 | LE A(+)<. (11.27} 
Dans les nouvelles notations la formule de r, (1) s'écrit 


ru) = + 
Lans 1 ’ 
RarO UV Défi Ta GET. 25 


Le calcul de la quantité r, (u) d’après la formule (11.28) impose. 
le calcul de la fonction  (z) d’après l’équation (11.27). On le réalise 
aisément par les méthodes numériques. 

La formule (11.28) donne l’expression définitive de r, (u) qui dé- 
termine le profil de la raie d’absorption dans le cas d’une diffusion 
entièrement incohérente. Cette formule peut être généralisée sans 
peine au cas de la fonction B, (T) représentée par une fonction li- 
néaire de t et de la fluorescence prise en considération [7]. 

J1 convient de souligner que la redistribution totale du rayonne- 
ment selon la fréquence rend bien plus simple la théorie des raies 
spectrales. Dans la plupart des cas justifiés par la pratique on a ré- 
solu sous cette hypothèse de nombreux problèmes importants relatifs 
aux spectres stellaires (voir [8]). Toutefois, la résolution de certains 
problèmes particuliers (surtout concernant les raies de résonance) doit 
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faire appel aux lois vraies de la redistribution du rayonnement selon 
la fréquence à l'intérieur de la raie. 

3. Intensités centrales des raies d’absorption. Jusque-là nous 
n'avons pas comparé la théorie considérée de la formation des spec- 
tres de raies stellaires avec les résultats des observations. Comblons 
donc cette lacune par rapport aux intensités centrales des raies d’ab- 
sorption. 

Les observations montrent que même pour des raies très fortes les 
intensités centrales sont assez élevées. Exprimées en fractions de 
l’intensité du spectre continu, elles font quelques centièmes ou 
dizièmes (c'est-à-dire r,, & 0,01 à 0,1). Voyons quelles sont les 
valeurs de r,, auxquelles aboutit la théorie exposée précédemment. 

Examinons d’abord les profils des raies dans le cas d’une diffu- 
sion cohérente de la lumière et en l’absence de fluorescence. La 
quantité r, est alors définie par la formule (10.37). On voit que le 
profil de la raie dépend de la quantité n, qui vaut 


M= ee, (11.29) 


où nr est le nombre d’'atomes absorbants dans 1 cm“, et k,, le coef- 
ficient d'absorption par atome. On peut admettre que la quantité 
k, est connue, tandis que la quantité n/«x, peut être calculée d’après 
la largeur de la raie (par exemple, en comparant les distances théo- 
riques et observées au centre de la raie pour r, = !/,). Ceci per- 
met de trouver les valeurs de n, au centre de la raie. Pour les raies 
fortes les valeurs de n,, s'avèrent très grandes, de l’ordre de 10$. 

Pour n,, > 1 la formule (10.37) entraîne une estimation suivante 
de l'ordre de la quantité r,. : 


y À =. (11.30) 
vu, 
Avec n,, 109% la formule (11.30) donne r,, & 10". Cette valeur 
de r,, est bien inférieure à celles fournies par les observations. 
Nous avons déjà dit que cette divergence entre la théorie et les 
observations a poussé à tenir compte de la fluorescence. Ceci a per- 
mis d'obtenir pour la quantité r, la formule (10.52). Avec n,, Æ 
Æ 106 et y = 107$ (cette estimation de la quantité y a été faite plus 
haut) on a yn,, > 1. C’est pourquoi on trouve à partir de la formu- 
le (10.52) suivant l’ordre de grandeur 


ry OV Y. (11.31) 


Pour y & 10% et Q & 1 la formule (11.31) implique r,, & 0,03. 
De la sorte, la formule (11.31) donne des valeurs plus grandes de 
r,, que la formule (11.30). Autrement dit, la prise en considération 
de la fluorescence augmente fortement les valeurs théoriques des in- 
tensités centrales des raies. 


$ 11] RAIES D'ABSORPTION DANS LA DIFFUSION INCOHERENTE 139 


Cependant, pour Q = 1 les valeurs théoriques de r,, s'avèrent 
quand même plus petites que celles fournies par l'observation. 
Par exemple, pour les raies D, et D, du sodium et À 4227 À du cal- 
cium du spectre du Soleil, les valeurs théoriques et observées de 
r,, diffèrent de 2 à 4 fois. Pour les raies H et K du calcium ionisé 
cette différence est bien plus grande du fait que dans ce cas la 
quantité y est très petite. Pour accorder la théorie aux observations 
il faut admettre que le facteur hypothétique Q introduit précédem- 
ment est sensiblement plus grand que l’unité. Cela signifie que 
l'intensité de l’ultraviolet solaire qui provoque l'ionisation des 
atomes depuis l’état fondamental doit être de nombreuses fois 
supérieure à l'intensité donnée par la formule de Planck. Mais 
cependant, comme nous le verrons au Chapitre III, nous n'avons 
aucune raison pour avancer cette hypothèse. 

Ce qui vient d'être dit suggère une question, à savoir, si la 
prise en compte de l’incohérence de la diffusion ne peut condui- 
re à des valeurs théoriques plus élevées des intensités centrales des 
raies d'absorption. Pour y répondre, nous devons nous adresser à 
la formule (11.28) qui détermine la quantité r, (u) dans le cas d’une 
diffusion entièrement incohérente. On peut montrer que le deuxiè- 
me terme entre crochets de la formule (11.28) est au moins deux 
fois plus petit que le premier. Quant au facteur devant les paren- 
thèses, pour le centre de la raie il est proche de l’unité (puisque 
Zz —=u/(1 + n,), et comme on le voit de l’équation (11.27), pour des 
z très petits @ (z) Æ 1). Aussi a-t-on dans ce cas selon l’ordre de 


grandeur : 
T pPvd 
neVIiES. (41.32) 


Pour évaluer la quantité r,, d'après la formule (11.32) nous 
retiendrons pour le coefficient d'absorption de la raie son expres- 
sion habituelle donnée par la formule (8.17). I] vient 


ry % | = )". (11.33) 


0 L 


Pour a = 10 et n,, = 10% la formule (11.33) donne r,, = 10. 
Tandis que pour une diffusion cohérente nous avons obtenu plus 
haut d'après la formule (11.30) r,, = 10%. Ainsi, dans le cas de 
la diffusion incohérente les intensités centrales des raies d’absorption 
peuvent être bien plus élevées que dans celui de la diffusion cohéren- 
te. 

Les grandes valeurs de la quantité r,, données par la formule 
(11.33) s'expliquent par la redistribution à l’intérieur de la raie du 
rayonnement selon les fréquences : les couches extérieures de l’atmo- 
sphère sont le siège de l’absorption du rayonnement fort dans les 
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ailes de la raie et de l’émission ultérieure de l'énergie dans les par- 
ties centrales de celle-ci. 

On a déjà dit que pour la quantité r, (u) on a obtenu une formule 
qui tient simultanément compte de la diffusion incohérente et de la 
fluorescence (voir [7]). Pour la quantité r,, cette formule donne: 


pa \2 
y, À V (&) + y. (11.34) 
On voit que si l’on observe l’inégalité 
a 1/2 
. | > (11.35) 


la quantité r,, est due surtout à la redistribution du rayonnement 
selon les fréquences à l’intérieur de la raie. Tandis que dans le cas 
de l'observation de l'inégalité opposée, c’est la fluorescence qui 
intervient surtout dans la formation des parties centrales de la raie. 

On peut émettre l'hypothèse que certaines raies du spectre solai- 
re vérifient l'inégalité (11.35). Pour de telles raies la valeur de la 
quantité r,, calculée d’après la formule (11.34) sera plus grande 
que la valeur donnée par la formule (11.31) avec Q = 1, c’est-à-dire 
dans ce cas l’accord de la théorie avec les observations est possible. 

Il convient encore de noter que les parties centrales des raies 
d’absorption fortes se forment dans les couches les plus supérieures 
de l’atmosphère, qui constituent déjà la chromosphère. Dans ces 
couches les collisions font apparaître des raies d'émission qui se 
superposent sur les raies d'absorption. Ceci détermine l’élargisse- 
ment observé des raies d'absorption dans leurs parties centrales (pour 
plus en détail voir $ 16). 

&. Variations des profils des raies sur le disque du Soleil. Il existe 
une bonne méthode susceptible d'assurer la vérification de la théo- 
rie des spectres de raies stellaires; elle consiste à étudier la varia- 
tion des profils des raies en passant du centre du disque solaire vers 
son bord. Cette étude peut fournir en même temps certains rensei- 
gnements sur la structure de l'atmosphère solaire. 

Nous n’examinerons maintenant que le comportement des ailes 
lointaines des raies fortes. Supposons, comme dans ce qui précède, 
que le rapport du coefficient d’absorption dans la raie à celui du 
spectre continu que nous avons noté 1, soit constant dans l’atmo- 
sphère. Il est clair que la quantité 1 — r, (u) dans les ailes de la 
raie est proportionnelle à n.. Il est commode donc de caractériser le 
comportement des ailes d’une raie du disque solaire par la quanti- 
té 


C({u)= lim EE (11.36) 


n, 0 v 


& 11) RAIES D'ABSORPTION DANS LA DIFFUSION INCOHERENTE 141 


Calculons-la pour des mécanismes de la formation des raies diffé- 
rents. D’après la formule (9.18) on a dans le cas de l'équilibre ther- 
modynamique local: 


By 


Pour définir la quantité C (u) sous l’hypothèse d'une diffusion 
cohérente de la lumière il faut appliquer la formule (10.72). La 
fonction , (u) qui figure dans cette formule est déterminée par 
l'équation (10.67) et la quantité À,, par la formule (10.63). Pour 
n,& 1 on tire de l'équation (10.67): 


ou) = 1 + LT mu in HE. (11.38) 
La formule (10.72) entraîne donc pour Q = 
3% _ 1—Y 1+u __ 1 By 4 
CG = + tin [1424 |. (41.39) 


Sous l’hypothèse d’une diffusion entièrement incohérente la for- 
mule (11.28) donne: 


1 
Ct)=1—-eu [y | LME D SE A(+)S], (44140 


où la fonction œ (z) est déterminée par l'équation (11.27). Cette 
formule concerne le cas B$ — 0 et y — 0. Cependant, pour la quan- 
tité C (u) on peut obtenir également une expression plus générale 
(voir [7]). 

Les expressions théoriques citées de la quantité C (1) peuvent être 
comparées avec les données d'observation. Une telle comparaison 
montre que la théorie s'accorde le mieux avec les observations sous 
l'hypothèse d'une diffusion incohérente de la lumière. Mais dans 
ce cas-là aussi il existe entre elles un désaccord. Il en est ainsi pro- 
bablement parce que la quantité n, n’est pas en fait constante dans 
l'atmosphère. 

À ce propos notons que les profils de certaines raies de résonance 
(en particulier, des raies H et K du calcium ionisé) ont été également 
calculés pour le modèle réel de l’atmosphère du Soleil. De tels pro- 
fils obtenus sous l'hypothèse d’une redistribution totale du rayonne- 
ment selon la fréquence sont déjà en bon accord avec les profils obser- 
vés. Cet accord devient encore. meilleur si l’on applique la loi de la 
redistribution vraie selon la fréquence. 
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9. Atome à niveaux multiples. Il s'agissait ci-dessus de la for- 
mation des raies d'absorption isolées : l’examen portait donc sur un 
atome à deux niveaux. En fait toutes les raies sont liées entre elles, 
puisque de chaque niveau les électrons passent sur d’autres niveaux. 
Une théorie rigoureuse des spectres stellaires doit donc envisager des 
atomes à niveaux multiples. Dans ce cas il faut résoudre un systè- 
me d'équations composées des conditions de stationnarité pour 
chaque niveau et des équations de transfert du rayonnement pour 
chaque raie. Il faut également tenir compte de la redistribution du 
rayonnement selon les fréquences à l’intérieur de la raie. 

Le problème considéré s’avère particulièrement complexe pour 
les atomes qui jouent un rôle notable dans l'apparition du spectre 
continu. Pour de tels atomes le problème de la formation des raies 
d'absorption doit être résolu en commun avec celui du spectre con- 
tinu. Ceci concerne surtout l’atome d'hydrogène. 

Pour le calcul du spectre de raies d’un autre atome quelconque, 
le modèle de la photosphère ou la distribution dans celle-ci de læ 
température et de la densité est supposé connu. On admet donc 
que toutes les quantités caractéristiques des probabilités des colli- 
sions atomiques et des transitions radiatives associées au spectre 
continu, c’est-à-dire à la photoionisation et à la recombinaison, sont 
données. 

La résolution du système d’équations de stationnarité et des équa- 
tions de transfert du rayonnement évoqué plus haut impose un 
grand volume de calcul numérique. Pour le simplifier on peut à 
titre de première approximation utiliser les résultats obtenus pour 
des raies isolées, et puis prendre en considération l'influence exer- 
cée par les raies les unes sur les autres. Toutefois, une telle procé- 
dure n’est applicable que lorsque la liaison entre les raies est faible. 
Quelquefois des calculs précis ne se font que pour quelques premiers 
niveaux de l’atome, alors que l'influence des niveaux plus élevés 
est prise en compte approximativement. 

Le calcul des intensités et des profils des raies par le procédé dé- 
crit a été fait pour de nombreux atomes, en particulier pour l’hy- 
drogène et l'hélium des étoiles des premières classes. L'accord des 
résultats des calculs avec les données d'observation est assez bon. 
Maïs en même temps, sous certains rapports, ces résultats se dis- 
tinguent notablement de ceux obtenus sous l'hypothèse de l’équi- 
libre thermodynamique local (pour plus de détails voir [6]). 


$ 12. Composition chimique des atmosphères stellaires 


1. Largeurs équivalentes des raies. L'une des caractéristiques de 
plus grand intérêt est la largeur équivalente des raies d’absorption, 
c'est-à-dire la largeur du secteur adjoint du spectre continu, dont 
l'énergie est égale à l'énergie absorbée dans la raie. Cette largeur 
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équivalente est déterminée par la formule 
W — (1—r3) dv, (12.4) 


où r, — H./HS (voir $ 9). 

En portant dans la formule (12.1) l'expression théorique de la 
quantité r, nous pouvons obtenir la relation entre la largeur équiva- 
lente de la raie et le nombre d’atomes absorbants. Cette relation 
visualisée par un graphique s’appelle courbe de croissance. 
D'après la largeur équivalente d’une raie mesurée à l’aide de la 
courbe de croissance on peut établir le nombre d’atomes absor- 
bants. Ces déterminations servent de base pour établir la composi- 
tion chimique de l’atmosphère stellaire. C’est là un des objectifs des 
plus importants, mais non pas unique, du recours à la courbe de 
croissance. 

Pour calculer la quantité W d’après la formule (12.1), le modè- 
le de l’atmosphère doit être donné. Dans le cas du modèle de Schwarz- 
schild-Schuster la quantité r, est définie par la formule (10.19). 
En portant (10.19) dans (12.1) on obtient la relation entre W et N. 
Cependant, en toute rigueur, dans cette relation doivent encore fi- 
gurer les quantités qui constituent des paramètres dans l’expression 
du coefficient d'absorption k,. Si on retient pour k, l’expression 
(8.18), ces paramètres seront k,, Av, et a. Evidemment, dans ce cas 
la largeur équivalente de la raie dépend du produit X,W et des para- 
mètres Av, et a: 


W = Fi (koN, Av, a). (12.2) 
Pour le cas du modèle d'Eddington, sous des hypothèses les 


plus simples, la quantité r, est donnée par la formule (10.37), où 
n, = k,n/a,. Dans ce cas la largeur équivalente de la raie est 


W=Fi(ko—, AV» a). (12.3) 
On voit aisément que la quantité n/x, est le nombre d’atomes ab- 


sorbants dans une colonne de 1 cm* de section au-dessus de la photo- 
sphère. En effet, il vient 


n n 
N = ( nr = \ avr = Ty: (12.4) 
To To 


Et puisque la profondeur optique de la base de l’atmosphère dans 
le spectre continu t, est de l’ordre de l’unité, les quantités n/a, 
et N doivent être de même ordre. 

Ce qui vient d’être dit implique que pour déterminer le nombre 
d’atomes absorbants à l’aide de la courbe de croissance il faut con- 
naître les paramètres k,, Av, et a. Or, dans la plupart des cas ces 
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paramètres sont mal connus; on s'efforce donc de les trouver éga- 
lement à l’aide de la courbe de croissance. Ceci est possible ordi- 
aairement, car le spectre d’une étoile comporte un grand nombre de 
raies de l’atome donné, c’est-à-dire on a de nombreuses relations 
du type (12.2) ou (12.3) dans lesquelles les quantités W sont connues 
d’après les observations. 

De la sorte, la courbe de croissance permet de résoudre plu- 
sieurs problèmes. Nous allons recenser certains d’entre ces derniers. 

1. Déterminer le nombre d’atomes absorbants N (ou n/a.), c’est-à- 
dire le nombre d’atomes à l’état à partir duquel les transitions 
font apparaître la raie considérée. Ensuite on procède à l’estimation 
du nombre d’atomes de l’élément envisagé en tous les états. De cette 
façon on trouve la composition chimique de l'atmosphère. 

2. Etablir le nombre d’atomes aux états différents (si on observe 
dans le spectre de l'étoile des raies apparues à partir des états dif- 
férents). Pour représenter ces nombres par la formule de Boltzmann 
on calcule la « température d’excitation » des atomes dans l’atmo- 
sphère. 

3. Calculer la demi-largeur dopplérienne de la raie égale à 


AVp= Vo— , (12.5) 


où v est la vitesse moyenne du mouvement chaotique des atomes 
(thermique et turbulent). On peut en tirer la valeur de la vitesse v. 

4. Trouver le paramètre a, donné par la formule (8.27). Par là 
même déterminer le rôle des collisions dans l'amortissement du 
rayonnement. 

5. Déterminer la quantité k, associée à la probabilité de transition 
d’Einstein 4,; par la formule (8.16). En exprimant la probabilité 
Az; à l’aide de la force d'oscillateur f, on obtient 

k = Va ÿ (12.6) 


mvoU 


où m est la masse de l’électron, et e, sa charge. Par conséquent, 
en connaissant k, on peut trouver la force d’oscillateur de la raie 
donnée. 

Nous obtiendrons ci-dessous les courbes de croissance théoriques 
sous une forme explicite et indiquerons les résultats obtenus en les 
appliquant à la détermination de la composition chimique des at- 
mosphères stellaires. L'examen sommaire des questions relatives 
à la détermination d’autres paramètres des atmosphères à l’aide 
des courbes de croissance fera l'objet du paragraphe suivant. Voir 
en détail [9] et [10]. 

2. Courbe de croissance du modèle de Schwarzschild-Schuster. 
Pour définir dans le cas du modèle de Schwarzschild-Schuster la 
dépendance entre la largeur équivalente de la raie et le nombre 
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d’atomes absorbants, il faut porter dans la formule (12.1) l’expres- 
sion (10.19). Il vient 

kyN 
1+AN 


Retenons pour le coefficient d'absorption 4, l'expression (8.18). 
L'intégrale (12.7) n'étant pas prise sous sa forme générale, nous 
examinerons trois cas particuliers correspondant aux trois secteurs 
de la courbe de croissance. 

1. Soit NV petit. de sorte que £,N < 1 pour toutes les fréquences. 
La formule (12.7) peut alors se récrire sous la forme: 


W=N \ k, dv. (12.8) 


W = ( dv. (12.7) 


En y portant l'expression (8.18), on obtient 
W=Vr TN. (12.9) 


Cette formule n'est vraie que pour des raies très faibles. 

2. Soit N grand de sorte que k,,N © 1, mais #,N <1 dans les 
parties de la raie où k, est déterminé par l'amortissement de l’émis- 
sion. Pour k, on peut prendre alors l'expression (8.24). En la portant 
dans la formule (12.7). on a 


+oc . 
RHONE À 2 12.1 
W = koi \ 1+koNe (1210) 
Le calcul approché de l'intégrale donne 
W=22 V MAN. (12.11) 


C 


Notons que la formule (12.11) peut se déduire également des 
considérations suivantes. Trouvons la distance Av au centre de la 
raie à laquelle r, — !/,. D’après la formule (10.19) à cette distance 
il faut que kÆ,N = 1 ou 


_ (£ a)? 
kNe ‘8 ve) —1, (12.12) 
On en tire 
Av=v) = V MEN. (12.13) 


Puisque approximativement W — 2Aw, on aboutit encore à la for- 
mule (12.11). 

3. Soit, enfin, N si grand que l'inégalité k,N © 1 est respectée 
même dans les parties de la raie aussi éloignées du centre que 4, 
soit déterminé par l'amortissement de l'émission. Evidemment, 


10—01064 
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dans ce cas le calcul de l'intégrale (12.7) sur toute l’étendue de la 
raie doit faire appel pour k, à l’expression (8.25). En portant (8.25) 
dans (12.7), il vient 


+oo 
— —< Mob, À du 19 
W= HN Î PACE (12.14) 
V x 
ou, après l'intégration, 
W = a © Va N. (12.15) 


En sommant les résultats obtenus on peut dire que la largeur 
équivalente W de la raie croît avec le nombre d’'atomes absorbants 
d'abord comme V, ‘puis approximativement comme Vin NW, et 
enfin, comme YN. 

Dans la pratique, ordinairement, la relation entre W et NW est 
légèrement transformée. D'abord on passe de la largeur équivalente 
à l'échelle des fréquences W,, désignée plus haut simplement par W, 
à la largeur équivalente à l'échelle des longueurs d'onde W,. Ces 
quantités sont liées par la relation évidente: 


Fe. (12.16) 


Ensuite, on passe du nombre d'’atomes absorbants V à la quantité 


Xo=kN, (12.17) 


qui est l’épaisseur optique approchée de l’atmosphère au centre de 
la raie, puisque pour a € 1, k,, se distingue peu de k,. 

Compte tenu de ce qui vient d'être dit, les formules obtenues plus 
haut peuvent s'écrire sous la forme suivante: 

pour de petits À, 


W/ — 
Va Xo (12.18) 
pour de grands X, 
Le -22V MX, (12.19) 


pour de très grands X, 
Pi En 2 ax, (12.20) 
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Au lieu de la dernière formule on peut écrire aussi : 


= a VE Xo, (12.21) 


où Test la constante d'amortissement due aussi bien à l’amortisse- 
ment sous l’action du rayonnement qu’à l'amortissement sous celle 
des collisions. Ici nous avons profité de la relation 


cr 
= ———— 12.99 


qui s’ ensuit du calcul de la quantité a d’après la formule (8.27). 

Nous avons déjà dit que la courbe qui visualise la dépendance 
entre W et N (ou In W,/X et In X,) s'appelle courbe de croissance. 
Pour la construire on recourt tant aux formules précitées (12.18) 
à (12.20) qu'aux résultats de la détermination numérique de l'inté- 
grale (12.7) pour les valeurs intermédiaires de X,. 

Toutes les courbes de croissance composent une famille qui 
dépend des deux paramètres: de la vitesse moyenne du mouvement 
chaotique des atomes v et de la constante d'amortissement F (ou 
de la quantité a). 

3. Courbe de croissance du modèle d’Eddington. Pour obtenir 
dans le cas du modèle d’Eddington la dépendance entre la largeur 
équivalente d’une raie et le nombre d'atomes absorbants nous devons 
prendre pour r, l'expression (10.37) [ou l'expression plus générale 
(10.52)1. En portant celle-ci dans (12.7) on peut obtenir la dépendance 
entre W et k,n/a,. Nous n'’allons pas faire les calculs en indiquant 
seuls les résultats. 11 s’avère que la largeur équivalente W d'une raie 


A * Q - : n e 
croît d'abord comme Æ,n/a,, puis comme l In kon et enfin, 
v 


comme V k,n/a,. Autrement dit, dans le cas du modèle d’Eddington, 
la courbe de croissance a à peu près la même forme que dans celui 
du modèle de Schwarzschild-Schuster. Rappelons que la quantité 
n'a, est d’après son sens physique analogue à la quantité #. 

En utilisant l’expression exacte de la quantité r, donnée parla 
formule (10.72) nous pouvons obtenir la courbe de croissance précise 
du modèle d'Eddington. Supposons pour simplifier que la fluore- 
scence soit absente et que y = 0. La formule (10.72) s'écrit alors 


= Py CPC UE 2,9 
RE mo re Le UE) Je (2:25) 


où 1, = À,2/@, ; la fonction , (u) est définie par l'équation (10.67) 
et «.\, est son premier moment. 

La formule (12.23) détermine le profil de la raie à la distance 
angulaire arccos pu au centre du disque. A l'aide de cette formule on 
peut obtenir l'expression suivante de la quantité r, qui détermine 


10» 
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le profil de la raie dans le spectre de l'étoile tout entière : 


V ——— ve | v v2 ‘ 
(+38) Vs rn 2Vi+ny 


où a,» est le deuxième moment de la fonction ®, (u). 

La substitution de l'expression (12.23) ou (12.24) dans (12. 7) 
et la réalisation de l'intégration doivent donner la courbe de crois- 
sance cherchée. L'intégration citée a été réalisée par Vroubel qui 
a tabulé ses résultats et établi des graphiques. 
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Fig. 12 


La figure 12 donne les courbes de croissance obtenues. En abecis- 


ses est portée la quantité 1, — le, et en ordonnées, la quantité 
\ 
W2£, Pour de grandes valeurs de n, la courbe se ramifie en plusieurs 
branches qui correspondent aux différentes valeurs du paramètre a. 
Les courbes de croissance représentées sur la figure 12 se rappor- 
tent au cas où ff — 3/2. Rappelons que Bÿ — B,x/a,, où B, est 
défini par la formule (6.7). Par conséquent, en passant d’un secteur 
du spectre à un autre la quantité B* et avec elle aussi la courbe de 
croissance peuvent varier sensiblement. 
&. Construction des courbes de croissance d’après les données 
d’observation. Les courbes de croissance théoriques dépendent de 
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nombreux paramètres (kÆ,, a, v) qui à l'avance ne sont pas connus 
exactement. C’est pourquoi pour définir ces paramètres on est poussé 
à utiliser les largeurs équivalentes des raies observées. À cet effet 
on construit pour l'étoile donnée, d’après les raies de l’atome envi- 
sagé, une courbe de croissance empirique. En la comparant avec la 
courbe théorique on établit les valeurs des paramètres cités. 

La possibilité de construire une courbe de croissance d’après les 
données d'observation est fondée sur la présence des multiplets dans 
les spectres stellaires. Pour les raies d’un multiplet à niveau infé- 
rieur commun le nombre {V est le même et les forces des oscillateurs 
sont souvent connues. Aussi, pour les raies indiquées, les valeurs de 
la quantité 1e X, qui d'après les formules (12.17) et (12.6) vaut 


Le Xo—lef+lg VAE N, (12.25) 


mVol 


se distinguent l’une de l'autre par le seul terme constant inconnu. 
Cette circonstance permet d’après les largeurs équivalentes observées 
des raies, faisant partie du multiplet, de construire en abscisses une 
partie de la courbe de croissance, pourtant avec point zéro inconnu. 
Les secteurs respectifs de la courbe de croissance peuvent également 
être construits d'après les raies d’autres multiplets. Ensuite, en 
déplaçant pour les raccorder les secteurs obtenus de la courbe de 
croissance le long de l'axe des abscisses, on peut définir la courbe de 
croissance tout entière. La figure 13 donne à titre d'exemple la 
courbe de croissance construite par D. Kouliev d'après les raies de 
Fe I (points), de Ca I (croix) et de Na I (ronds) du spectre de & Persée. 

La comparaison de la courbe de croissance empirique avec la 
famille des courbes théoriques rend possible la sélection de celle 
qui correspond le mieux aux observations. Par là même on établit 
les valeurs des paramètres v et a (ou [) pour les atomes envisagés 
dans l'atmosphère de l’étoile considérée. D'après la courbe de crois- 
sance obtenue de cette façon on peut trouver également le nombre 
d’atomes absorbants W. 

L'étude des atmosphèeres stellaires à l’aide des courbes de crois- 
sance conduit à des résultats présentant un grand intérêt. Indiquons, 
par exemple, que pour les supergéantes les valeurs du paramètre v 
s'avèrent souvent plusieurs fois supérieures aux vitesses thermiques 
moyennes des atomes. Ceci s'explique par des mouvements turbu- 
lents dans les atmosphères des étoiles (voir $ 13). 

Dans le cas des naines les valeurs du paramètre F fournies par les 
observations sont de nombreuses fois plus grandes (pour le Soleil, 
par exemple. de 5 à 10 fois) que les valeurs théoriques correspondan- 
tes, établies compte tenu seulement des amortissements par radiation. 
Cela signifie que dans les atmosphères des étoiles un grand rôle 
revient également à l'amortissement par collisions. La grande valeur 
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de l pour les naines s'explique par une densité relativement élevée 
de leurs atmosphères. 

9. Teneur des atmosphères en divers atomes. La destination prin- 
cipale d'une courbe de croissance est de contribuer à l'établissement 
de la composition chimique des atmosphères stellaires. D’après la 
largeur équivalente de la raie elle permet d'établir le nombre d’ato- 
mes absorbants, c’est-à-dire, pour la raie donnée, le nombre d’ato- 
mes à l’état inférieur. Dans la plupart des cas cet état est excité. 
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Fig. 13 


Pour passer au nombre d atomes à l'état fondamental on utilise 
d'habitude la formule de Boltzmann. 11 arrive souvent que le spectre 
de l'étoile comporte des raies qui apparaissent à partir des états 
excités d'un atome neutre, alors que la plupart des atomes de l'élé- 
ment donné se trouve à l’état ionisé (on inversement). Dans ce cas, 
pour trouver le nombre total d’atomes de cet élément. il faut appli- 
quer également la formule d'ionisation de Saha. La concentration 
des électrons libres qui figure dans cette formule doit être établie au 
préalable par l’une des méthodes décrites au paragraphe suivant. 

La méthode exposée de la détermination de la composition chi- 
mique de l’atmosphère stellaire est assez simple et utilisée souvent 
dans la pratique. Cependant. il faut tenir compte qu’elle donne lieu 
à deux erreurs. La première résulte de l'écart de la distribution des 
atomes selon les états par rapport à celle donnée par les formules de 
Boltzmann et de Saha. La source de l’autre erreur est l’extrapolation 
à toute l'atmosphère des moyennes de la température et de la con- 
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centration électronique, alors que dans l'atmosphère ces quantités 
varient fortement. 

Pour ces raisons, actuellement, la détermination de la compo- 
sition chimique de l’atmosphère stellaire à l’aide d'une courbe de 
croissance n’est envisagée que comme une première approximation. 
L'approximation suivante (dans le but d'éliminer la deuxième des 
erreurs citées) fait appel au calcul des modèles des photosphères 
stellaires réalisé spécialement pour l'étoile envisagée (voir $ 6). Les 
résultats de tels calculs donnent la distribution de la température 
et de la densité dans les couches superficielles. Ceci permet de cal- 
culer plus ou moins exactement le profil d’une raie quelconque de 
l'élément considéré sous des hypothèses différentes relatives à sa te- 
neur. La comparaison des largeurs équivalentes calculées et observées 
permet d'obtenir la teneur en cet élément de l'atmosphère stellaire. 

La détermination de la composition chimique des atmosphères 
de différentes étoiles a fait l’objet de nombreuses recherches. Dans 
ce qui suit nous donnerons les résultats tirés de l’article d’Aller [9]. 

Le Tableau 13 consigne les renseignements sur la composition 
chimique de l'atmosphère solaire. Ici on entend par » la concentra- 
tion totale des atomes de l'élément donné. Le tableau donne les 
valeurs de ]1g #7: pour l'hydrogène, par convention, 1g nr — 12. 


Tableau 13 
Composition chimique de l'atmosphère du Soleil 

Elément lg n | Elément Ign Elément ir n Elément lg n 
H 12,00 S 7,30 Cu 5,04 Rh 0,78 
Li 0,96 K 4,70 Zn 4,40 Pb 1,21 
Be 2,36 Ca 6,15 Ga 2,36 Ag 0,14 
C 8,72 Sc 2,82 Ge 3,29 Cd 1,40 
N 1,98 | Ti 4,68 Rb 2,48 In 1,16 
O 8.% V 3,10 Sr 2,60 sn 1,94 
Na 6,30 Cr 9,36 Y 2,25 Sb 1.94 
M 7,40 | Mn 4.90 Zr 2,23 Ba 2,10 
A 6,20 | Fe 6,97 Nb 1.95 Yb 1,93 
Si 1,90 | Co 4,64 Mo 1,90 Pd 1,33 
P 5,34 | Ni 5,91 Ru 1,43 


Le tableau 13 ne renseigne pas sur la quantité des atomes d’hé- 
lium, ce qui s'explique par l'absence des raies d'absorption d'’hé- 
lium dans la partie visible du spectre. Dans cette partie du spectre 
on peut observer des raies d'hélium provenant seulement des états 
excités. Toutefois, le potentiel d’excitation de l'hélium est très 
grand. ce qui entraîne qu'à la température relativement basse du 
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Soleil, il y a peu d'atomes d'hélium à l’état excité et ils ne peuvent 
pas produire des raies d'absorption perceptibles. Les raies d’absorp- 
tion intenses de l’hélium n'apparaissent que dans les spectres des 
étoiles chaudes (classes B et O). 

Cependant, comme nous le verrons par la suite, le spectre dela 
caromosphère solaire comporte des raies d'émission de l'hélium. Le 
rapport entre l'intensité des raies d'émission de l'hélium et celle de 
l'hydrogène a permis d'établir que le nombre d’atomes d’hélium 
vaut à peu près 0,2 du nombre d’atomes d'hydrogène. 

De la sorte, l'élément le plus abondant dans l'atmosphère so- 
laire est l’hydrogène. Puis vient l’hélium suivi des éléments lé- 
gers: carbone, azote, oxygène. Le nombre d’atomes des metaux 
pris ensemble constitue à peu près un dix-millième du nombre 
d’atomes d'hydrogène. 

Le Tableau 14 renseigne sur la composition chimique des étoiles 
de la classe B (plus précisément, elle donne les valeurs de Ig n). 
Ce tableau, comme le précédent, est tiré de l’article cité d’Aller 
qui a utilisé les résultats publiés de plusieurs auteurs. Ces résul- 
tats ont été en partie obtenus à l’aide des courbes de croissance, 
et en partie, à l’aide des modèles des photosphères. Pour t Scorpion 
sont donnés deux résultats. La divergence entre eux est définie aussi 
bien par les différences dans le matériau d'observation que par cel- 
les dans les méthodes retenues pour établir la composition chimi- 
que. 


Tableau 14 
Composition chimique des atmosphères des étoiles de la classe B 


v Peg | $ Per | + Sco | 10 Lac 


Elément > CYE 
H 12,00 12,00 12,00 12,00 12,00 12.00 
He 11,17 11,31 11,23 — 11,23 11.18 
C 8,58 8,26 8,37 7,10 8,37 8.41 
N 8,01 8,31 8,57 8,26 8,37 8,63 
O 8,63 9,03 9,12 8,63 8,71 8.98 
Ne 8,73 8,61 8,72 8,86 8.12 
M 7,95 7,176 71,173 8,30 8,22 — 
AN 5,76 6,78 6,958 6.40 3,07 
Si 7,03 7,96 1,95 1,63 7.79 7,46 


Les Tableaux 13 et 14 montrent que la composition chimique 
des atmosphères stellaires ne se distingue pas grosso modo de celle 
du Soleil. Nous apprendrons par la suite que la composition chimi- 
que des nébuleuses de gaz s’avère aussi à peu près la même. Pour 


& 13] CONDITIONS PHYSIQUES DANS LES ATMOSPHÈRES 153 


l’astrophysique la conclusion sur l’unicité de la composition chi- 
mique des étoiles et des nébuleuses de divers types est d’une im- 
portance capitale. 

L'existence des différences réelles dans la composition chimi- 
que des atmosphères stellaires présente un grand intérêt. Les données 
d'observation entraînent que les étoiles à température superficielle 
à peu près identique se distinguent parfois très fort d’après leurs 
spectres. A titre indicatif on peut citer les étoiles du type Wolf- 
Rayet, dont les spectres se divisent assez brutalement en deux sé- 
quences : azotique et carbonique. Un autre exemple peut être fourni 
par les étoiles des classes avancées dont les spectres forment des 
branches oxygénique et carbonique (la première est caractérisée 
par les bandes de TiO, et la seconde. par les bandes de C,, CN et 
CH). Les observations ont également établi l’existence des etoiles 
à raies d'hydrogène spectrales très faibles (« étoiles pauvres en hydro- 
gène ») et des étoiles à raies très fortes de certains métaux (« étoiles 
métalliques »). Vraisemblablement, dans la plupart des cas indiquées 
les anomalies spectrales s'expliquent par des compositions chimi- 
ques particulières. Pourtant, il se peut très bien que dans certains 
cas ces anomalies sont dues aux particularités d’excitation et d’io- 
nisation des atomes au sein des atmosphères stellaires. 

Le problème de la détermination de la composition chimique 
des étoiles de différents types est d’un grand intérêt aussi bien pour 
la théorie de l’évolution stellaire que pour la théorie de la formation 
des éléments. Ceci est dû au fait que l’intérieur des étoiles est le 
siège des réactions nucléaires dans lesquelles certains éléments se 
transforment en d’autres. 11 faut, cependant, retenir que l’abondance 
des éléments dans l'atmosphère autorise la conclusion sur la com- 
position chimique de l’intérieur d’une étoile dans le seul cas où la 
matière en son sein subit la convection (voir en détail [11]). 


$ 13. Conditions physiques dans les atmosphères 


1. Excitation et ionisation des atomes. On sait qu'en équilibre 
thermodynamique le degré d’excitation et d’ionisation des atomes 
est déterminé par les formules de Boltzmann et de Saha. En toute 
rigueur, dans les atmosphères stellaires l'équilibre thermodynami- 
que n'existe pas. Toutefois, dans ce cas, on applique quand mème 
les formules de Boltzmann et de Saha à titre de première approxi- 
mation. Aussi en examinant les conditions physiques dans les atmo- 
sphères stellaires doit-on en premier lieu examiner ces formules. 

Soit £'; l’énergie du i-ième niveau de l’atome, et g;, son poids 
statistique (ou la multiplicité du niveau). Désignons par r»; le nom- 
bre d’atomes d'énergie £E; dans 1 cm° en équilibre thermodynami- 
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que. La formule principale de la physique statistique donne 


-E; 
n=Cg;etT, (13.1) 
où C est une certaine constante. 
On tire de la formule (13.1) 
ki 4; 

Teen, (13.2) 

nj 81 
où l'on a désigné Æ; — — Z;. La quantité X, est l’énergie d’ionisa- 


tion depuis l’i-ième niveau, alors que la quantité X, — %;, l’éner- 
gie d’excitation de ce niveau. (13.2) s'appelle habituellement for- 
mule de Bolitzmann. 

La formule (13.1) peut étre également appliquée aux états à 
énergie positive dans lesquels l’électron n'est pas lié à l'atome. 
Ceci permet de trouver le rapport entre le nombre d'ions et le nom- 
bre d’atomes neutres. La formule qui détermine ce rapport, nom- 
mée formule de Saha, est de la forme : 


. 4e LA 
n* _ g* 2(2nxmAT)S/? eRT 


u 
n h3 ’ 
1 £1 


le (13.3) 
où #7* est le nombre d’atomes ionisés à l’état fondamental dans 
1 cm“; g*, le poids statistique de cet état ; »,, le nombre d'électrons 
libres dans 1 cm. 

Des formules analogues servent également pour le calcul du 
nombre d'atomes aux stades successifs d'ionisation. En particulier, 
le rapport entre le nombre d'atomes deux fois ionisés et le nombre 
d'atomes ionisés une fois est donné par la formule: 


x; 
nt et 2 CnmhTPE pr 


n° gt h° 


ñn. (13.4) 
où n** est le nombre d’atomes deux fois ionisés dans l’état fonda- 
mental dans 1 cm“; g**, le poids statistique de cet état; X,, l’éner- 
gie d'ionisation depuis l’état fondamental d'un atome ionisé une 
fois. 

Appliquons à titre d'exemple les formules mentionnées à l’ato- 
me d'hydrogène. Dans notre cas g, — 2i* et X, — X,/i°. La formu- 
le (13.2) s'écrit donc: 

; - Li (s- À 
ze k G-- | (13.5) 
LA 


En particulier, pour le deuxième niveau on a 
117 900 
Ne = F7 — 


— — 4e 1 . (13.6) 


Na 
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La formule (13.6) entraîne que pour les températures de milliers 
de kelvins régnant dans les atmosphères stellaires, la plupart des 
atomes d'hydrogène se trouvent à l’état fondamental. Mais avec la 
montée de la température le degré d’excitation des atomes croît ra- 
pidement. 

La formule (13.5) rend également clair comment varie le nombre 
d'atomes excités lorsque l'indice i du niveau augmente. Si la tem- 
pérature n’est pas très élevée, la quantité n;/nr, diminue d’abord, 
puis augmente; de plus, pour des à très grands cette croissance est 
à peu près proportionnelle à &*. Il s'ensuit que si tous les niveaux 
de l'atome étaient réalisés, le nombre total d’atomes aux états 
ionisés serait infiniment grand. Or, en réalité les perturbations dues 
aux particules étrangères sont responsables du fait que les niveaux 
élevés des atomes ne se réalisent pas. Il en résulte qu'à tous les états 
excités le nombre d’atomes s'avère bien plus petit que celui d’ato- 
mes à l’état fondamental. 

En appliquant la formule d'ionisation (13.3) à un atome d’hy- 
drogène il faut poser g* — 1; g, —2; %x,/k — 157 200. On en tire 


n* : 1957 200 
ne = 2,4 AOT/e TT (13.7) 
n] 


Le degré d'ionisation ne dépend pas seulement de la température 
T, mais aussi de la concentration des électrons libres n,.Mais puis- 
que dans les atmosphères stellaires la valeur de n, est relativement 
petite, alors même aux températures pas très élevées le degré d’io- 
nisation peut être grand. Par exemple, en posant n, Æ 10!°, la for- 
mule (13.7) permet d'obtenir qu'avec 7 Æ 10 000 K, pour l'hydro- 
gène la valeur de n2*/n, est de l’ordre de 300. 

Dans les calculs pratiques la formule d'ionisation (13.3) s'em- 
ploie souvent sous la forme 


nt 


2 3,2 X: 
pee 2 € Cam) UTP nr, 
£1 


Rk° 


(13.8) 


ar 
où p,. est la pression électronique 
Pe =NkT. (13.9) 
Le calcul du logarithme permet d'obtenir au lieu de (13.8) 


nt 5040 


lg pe = — pe Li + 2,518 T —0,48 + 8 (13.10) 


Jci la pression électronique p, est exprimée en bars (1 bar — 
—=1 dyne/cm*), alors que l'énergie d’ionisation +,, en électrons-volts. 
Par un électron-volt on entend l'énergie acquise par un électron par- 
courant la différence de potentiel de 1 volt (1 eV — 1,60-10-!° erg;. 
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Tableau 15 
Energie d’ionisation de certains atomes (en électrons-volts) 


Elément %1 X; Elément X1 X, Elément X1 x, 
H 13,60 A 15,75 27,6 | Br 11,84 21,6 
He 24,58 54,4 | K 4,3% | 31,8 | kr 14,00 | 24,6 
Li 5,39 76,6 | Ca 6,11 41,9 | Rb 4,18 27.4 
Be 9,32 18,2 Sc 6,56 12,8 | Sr 9,609 11.0 
B 8,30 25,1 | Ti 6,83 13,6 | Y 6, 12,3 
C 11,26 24,4 V 6,74 14,6 | Zr 6,95 14,0 
N 14,54 29,6 | Cr 6,76 46,5 | Nb 6,77 13,5 
O 13,61 35, Mn 7,43 145,6 | Mo 1,18 15,2 
F 17,42 | 35,0 | Fe 7,90 46,2 | Tec 7,45 15 
Ne 21,56 41,1 Co 7,86 17,0 | Ru 1,5 16,4 
Na 5,14 | 47,3 | Ni 7,63 18,2 | Rh 7,7 18,1 
Mg 7,64 15,0 | Cu 1,12 20,3 | Pd 8,33 19,9 
Al 5,98 18,8 | Zn 9,29 18,0 | Ag 1,91 22,0 
Si 8,15 | 16.3 | Ga 6,00 | 20,5 | Cd 8,99 | 16.9 
P 10,55 19,6 | Ge 7,88 15,9 | In 5,18 18,9 
S 10,36 25,4 ÀS 9,85 20,2 | Sn 7,33 13.6 
CI 13,01 23,8 | Se 9,79 21,4 


Le Tableau 15 donne les valeurs de l'énergie d'ionisation des 
atomes neutres et ionisés une fois. Le tableau montre que parmi les 
atomes neutres, ce sont les métaux (Na, Ca, Fe, etc.) qui possedent 
l'énergie d’ionisation minimale. Dans les atmosphères stellaires 
ils sont ionisés déjà aux températures de l'ordre de 5000 K. Lorsque 
Ja température est encore plus haute c’est l'hydrogène qui subit l’io- 
nisation. La température d'ionisation la plus élevée est propre à 
l'hélium. 

Nous avons déjà dit que les formules de Boltzmann et de Saha 
peuvent être appliquées seulement aux atmosphères stellaires en tant 
que première appoximation. Dans le cas où le calcul des quantités 
n;in, et n‘/n, impose des formules plus précises, il faut envisager 
des processus concrets qui les déterminent, c'est-à-dire les processus 
d’excitation et d’ionisation des atomes sous l'action du rayonne- 
ment et sous l’action des collisions (ainsi que les processus inver- 
ses). Dans de tels cas pour déterminer le degré d’excitation et d'io- 
nisation des atomes on recourt aux formules (13.2) et (13.3) en y in- 
troduisant certains facteurs correctifs. Pour les atmosphères stellai- 
res ces correctifs se distinguent ordinairement peu de l’unité. Toute- 
fois. pour de nombreux autres objets astrophysiques leur écart de 
l’unité s'avère très grand. À titre d'exemple on peut se référer aux 
nébuleuses gazeuses examinées plus loin (voir $$ 23 et 24). 

2. Concentration des électrons libres. Pour calculer le degré d'io- 
nisation d’après la formule (13.3) il faut connaître la concentration 


& 13] CONDITIONS PHYSIQUES DANS LES ATMOSPHÈRES 457 


des électrons libres n.. Cette quantité dépend de la profondeur et 
doit être déterminée sur la base du calcul des modèles des photo- 
sphères stellaires (voir $ 6). Cependant, dans certains cas, ce n'est 
que la valeur moyenne de la concentration des électrons libres dans 


l'atmosphère qui présente de l'intérêt. Cette quantité notée n. est 
déterminée d'habitude par l’une des deux méthodes. 

La première peut être utilisée lorsque le spectre de l'étoile pré- 
sente les raies d’un même atome à des stades d'’ionisation différents. 
Supposons, par exemple, qu'on observe les raies des atomes neutre 
et une fois ionisé. Dans ce cas on peut trouver à l’aide de la courbe 
de croissance et de la formule de Boltzmann les nombres n, et n*. 
Ensuite d’après la formule d’ionisation on détermine la quantité 
cherchée n.. 

Le spectre du Soleil comporte les raies de Ca ct Ca*, ainsi que 
de Sr et Sr*. L'application dans les deux cas de la méthode décri- 


te donne à peu près le même résultat, notamment n, & 10!° cm. 


La deuxième méthode de la détermination de la quantité n, 
est fondée sur le calcul du nombre de raies de la série de Balmer de 
l'hydrogène, observées dans le spectre de l'étoile. Nous avons déjà 
dit qu’en réalité les niveaux supérieurs de l’atome ne sont.pas réali- 
sés vu l'intervention des particules étrangères. Il doit exister donc 
une limite supérieure également pour le nombre de raies observées. 
Désignons par i le numéro du dernier niveau réalisé, et par r;, le ray- 
on de l'orbite qui lui correspond. Désignons également par r 
la distance moyenne entre les particules. Il est évident que r; << rs. 
Mais pour un atome d'hydrogène r; = ri, où r, est le rayon de la 
première orbite ou orbite de Bohr (r, —=0,53-10-* cm), alors que 
la distance moyenne entre les particules vaut: 


=)". (13.11) 


où 7 est la concentration des particules. On obtient donc 


ne<( ie)" (13.12) 


4sn 
ou 
lg n << 24,21 — 6 Igi. (13.13) 


L'inégalité (13.13) permet d'évaleur la limite supérieure de la con- 
centration des particules n (y compris la concentration des électrons 


libres n.) d'après le nombre observé des raies de Balmer. 

Pourtant, si le nombre de particules chargées est assez grand 
(ions et électrons libres). celles-ci exercent une action perturbatrice 
sur les atomes, dont il s’ensuit que le nombre de niveaux réalisés di- 
minue encore plus. L'effet Stark fait aussi que les particules char- 
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gées sont responsables de l'élargissement des raies. Dans ces condi- 
tions, les termes supérieurs de la série de Balmer fusionnent et i] 
devient impossible de les distinguer du continuum. Vu la fusion 
des raies [nglis et Teller ont obtenu la formule suivante pour le 
calcul de la concentration des particules chargées d’après le nu- 
mero du niveau supérieur de la dernière raie de Balmer visible 


Ign — 23,26 — 75lgi. (13.14) 


Aux basses températures (T << 10f/i) dans cette formule il faut 
entendre par » la concentration des ions et des électrons libres, et 
aux températures élevées (T >> 105/i), la seule concentration des 
ions. S'il est possible d'admettre que les ions et les électrons libres 
apparaissent seulement lors de l’ionisation des atomes d’hydroge- 


ne, alors dans le premier cas nr — 2 n., et dans le deuxième, nr — 
== Ne. 

Les modes décrits ne se distinguent pas par une précision élevée 
ne serait-ce que par suite de l’indétermination de la notion même 


de la quantité n.. Mais dns la pratique, pour une estimation grossiè- 


re de n.,-on les emploie très souvent. Ils permettent, en particulier, 
d’après le nombre de raies de Balmer visibles dans les spectres stellai- 
res, de séparer sans peine les naines des géantes. Dans les atmosphè- 
res des naines la concentration des particules est notablement plus 
élevée que dans celles des géantes, et par suite la quantité à doit être 
plus petite. Le nombre de raies de Balmer doit être particulière- 
ment petit dans les spectres des naines blanches, ce qui s'accorde 
pleinement avec les observations. 

3. Turbulence dans les atmosphères. L'étude des atmosphères 
stellaires par la méthode des courbes de croissance a montré que 
pour de nombreuses étoiles les valeurs du paramètre & sont de nom- 
breuses fois supérieures aux vitesses moyennes de l’agitation thermi- 
que des atomes. Ceci a fait apparaître l’idée de l’existence dans les 
atmosphères stellaires, en plus de l'agitation thermique, d'autres 
types du mouvement chaotique du gaz. Ce mouvement a été dit 
« turbulent »., bien qu’il puisse différer du mouvement turbulent 
dans le sens aérodynamique. Ainsi, dans une atmosphère stellaire 
Ja vitesse totale du mouvement chaotique est déterminée par la for- 
mule 


v= V +, (13.15) 


où &, est la vitesse moyenne de l'agitation thermique égale à 


= +, (13.16) 


Ma 


et v,, la vitesse du mouvement turbulent. 
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Dans les supergéantes on a décelé des vitesses turbulentes parti- 
culièrement grandes. Par exemple, d’après Struve, dans l’atmosphè- 
re de e Cocher, v, — 20 km/s, et dans celle de 17 Lièvre, v, — 

— 67 km/s. Indiquons pour comparer que dans les atmosphères des 
étoiles les vitesses moyennes de l'agitation thermique des atomes des 
métaux sont de l’ordre de 1 km/s. 

Les mouvements turbulents dans les atmosphéres stellaires 
modifient aussi les profils des raies d'absorption, en provoquant no- 
tamment l’elargissement des raies. Dans les spectres des supergéan- 
tes les raies faibles deviennent larges et menues, alors que les raies 
fortes s’élargissent dans leurs parties centrales, mais sont privées 
d'ailes, ce qui les distingue des raies du spectre des naines. 

Cependant, pour plusieurs étoiles on a enregistré de grandes diver- 
gences entre les vitesses turbulentes déterminées d’après les largeurs 
équivalentes (c’est-à-dire d’après les courbes de croissance) et les 
demi-largeurs des raies d'absorption. Par exemple, l'étude de l’étoi- 
le ô Grand Chien a permis d’établir que d’après la largeur équiva- 
lente, v, — 5 km/s, et d’après la demi-largeur, v, — 30 km/s. Pour 
expliquer cet écart on a avancé ce point de vue que dans les atmo- 
sphères stellaires les mailles de turbulence peuvent avoir des échel- 
les différentes. Si les dimensions linéaires d’une maille sont petites 
devant l'épaisseur de l’atmosphère, le mouvement turbulent influe 
sur les raies d'absorption parfaitement de la même façon que l’agi- 
tation thermique. Dans ce cas il ne doit pas y avoir de différence 
entre les vitesses turbulentes trouvées d’après les largeurs équivalen- 
tes et les demi-largeurs des raies d'absorption. Or, si les dimensions 
linéaires des mailles dépassent l’épaisseur de l’atmosphère, alors 
le mouvement turbulent doit élargir les raies d'absorption, mais ne 
peut pas augmenter leurs largeurs équivalentes. L'action de Ja turbu- 
lence sur les raies d'absorption est alors analogue à celle de la rotation 
de l'étoile. Dans cette optique, le mouvement turbulent dans l’at- 
mosphère de ô Grand Chien convient mieux au second des cas cités. 

J1 convient de noter que la turbulence de grande échelle établie 
spectroscopiquement présente probablement un mode de convection 
particulier. 

Une exploration détaillée de la turbulence dans les atmosphères 
stellaires a été réalisée par O. Struve et Sou Chouhouan. En parti- 
culier, ils se sont penchés sur la détermination des échelles des mail- 
les de turbulence à partir de la relation entre la largeur équivalente 
et la demi-largeur de la raie d’absorption (voir, par exemple, {9]). 

4. Rotation des étoiles. La rotation d’une étoile autour de son 
axe propre peut être établie d’après la forme du spectre. Si l'étoile 
tourne, les parties du disque qui s'éloignent de nous donnent des 
raies d'absorption déplacées dans le spectre vers le rouge, alors que 
les parties du disque qui s’approchent de nous sont déplacées vers le 
violet. Dans l’ensemble une étoile en rotation donne une raie d’ab- 
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sorption élargie par rapport à celle d’une étoile qui ne tourne pas. 
Evidemment, la rotation d’une étoile provoque l'élargissement de 
toutes les raies. L'effet de rotation est donc séparé aisément, par 
exemple, de l'effet Stark, qui n'élargit notablement que les raies 
particulièrement sensibles au champ électrique. 

Considérons d'abord l’action exercée par la rotation sur le profil 
d'une raie d'absorption. Supposons qu’à l’équateur l'étoile tourne à 
la vitesse v, et l’axe de rotation constitue un angle à avec le rayon 
visuel. Retenons le système de coordonnées orthogonal x, y, z à 
origine au centre de l'étoile, à axe z orienté vers l'observateur, et à 


U 


Vers L’ obser- 
vateur 


N 


Fig. 14 


axe y reposant dans le plan passant par l'axe de rotation et le rayon 
visuel (fig. 14). 

Pour simplifier l'écriture nous admettons que le rayon de l'étoile 
est égal à l’unite. 

Désignons par 1 (x, y, v — v,) l'intensité rayonnée à partir du 
point de coordonnées zx, y sur le disque d’une étoile non animée de 
rotation à l’intérieur de la raie distante de v — v, de son centre. Si 
l'étoile tourne, alors dans l'expression de l’intensité au lieu de 


Vo il faut porter la fréquence centrale du point envisagé v, + Vo 
où c. est la vitesse radiale de ce point. On obtient sans peine que 


V, —= — TU Sin i. (13.17) 


L’intensité rayonnée à partir du point de coordonnées x, y sur le 
disque de l'étoile en rotation, sur la fréquence v, est Z (x, y, v — 
U e . 
— Vo + VorT Sin à). 
Notons ensuite 7, (x, y) l'intensité rayonnée du point de coordon- 


nées x, y sur le disque de l'étoile dans le spectre continu. Alors, le 
rapport de l'énergie émise par l’étoile sur la fréquence v à l'intérieur 
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de la raie à l’énergie rayonnée par l'étoile dans le spectre continu 


est 
+1 V 1-31 
\ dz | I (z. y, V— vo vo z sini) dy 
PV) = — — © —> (13.18) 
\ és ( Lo (x, y) dy 
| 1] 


Cette formule détermine justement le profil de la raie d’absorption 
dans le spectre d'une étoile en rotation. 

Avec la croissance de la vitesse de rotation la largeur de la raie 
d'absorption augmente. Mais la raie devient en même temps moins 
profonde. Cette circonstance est liée à ce que dans ces conditions 
la largeur équivalente de la raie ne change pas: quelle que soit la vi- 
tesse de rotation, elle est égale à la largeur équivalente de la raie 
dans le spectre d'une étoile qui ne tourne pas. Ce résultat rendu 
clair par des considérations physiques peut s’obtenir aisé ment à 
partir de la formule (13.18). 

Pour simplifier (13.18) supposons que dans toutes les parties du 
disque d'une étoile non animée de rotation, le profil de la raie d’ab- 
sorption est le même, c’est-à-dire 


I (x, YsV — Vo) =7T (v — Vo) Lo (x; y). (13.19) 
En portant (13.19) dans (13.18), il vient 
+1 


r(v—v)= (r(v—votvzsini) A(z)dz, (13.20) 
SE | 
où 
\ Lot, y)dy 

RQ 
AD= TS . (13.21) 

\ dz | oz, y)dy 

—1 0 


Exprimons la distance au centre de la raie en largeurs dopplé- 
riennes maximales dues à la rotation, c'est-à-dire posons 
V—V C 

Vo  VSini 


t — (13.22) 
et au lieu de r (v — v,) et r (v — v.) écrivons simplement r (t) et 
r (t). Alors, au lieu de la relation (13.20) on a 

r (t) = { r(t— zx) À (x) dr. (13.23) 
11—01064 L 
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La relation (13.23) permet, si l’on connaît la quantité À (x), de 
calculer le profil de la raie du spectre d’une étoile en rotation d’a- 
près les profils des raies du spectre d’une étoile qui ne tourne pas. A 
cet effet il faut connaître la loi de la distribution de l'intensité rayon- 
née dans le spectre continu sur le disque de l'étoile. D’après l’usage, 


I =C (+ B cos P), (13.24) 


où Ÿ est la distance angulaire au centre du disque. Etant donné que 


sin Ÿ — V x° + y*, au lieu de (13.24), on a 
La y =C(1+BV 1—2— y). (13.25) 


En portant (13.25) dans (13.21) et en procédant à l'intégration, 
on trouve 


2 VT=e+ La) 


A(x) = = 5 (13.26) 
1+- 8 


I] est évident que la quantité À (x) détermine le profil de la raie 
du spectre d’une étoile en rotation, si la largeur de la raie du spectre 
d’une étoile qui ne tourne pas est très petite. Maïs si cette largeur 
n’est pas petite, c’est-à-dire comparable avec la largeur de la raie 
élargie par la rotation, pour déterminer le profil de la raie du spec- 
tre d’une étoile en rotation on utilise les formules (13.23) et (13.26). 

Ces formules permettent de trouver, d’après les profils des raies, 
la vitesse de rotation de l'étoile (plus exactement, la quantité 
v sin i). Pour ce faire on prend le profil de la raie du spectre d’une 
étoile non animée de rotation de la classe spectrale considérée, et à 
l’aide de la formule (13.23) on trace les profils des raies élargies par 
la rotation pour des valeurs différentes du paramètre v sin é. La 
comparaison de ces profils avec le profil des raies du spectre de l’étoi- 
le donnée permet précisément d'établir la valeur cherchée de 
v sin à. 

La figure 15 présente à titre indicatif le profil de la raie d’hé- 
lium 4026 A dans le spectre de i Hercule, étoile qui ne tourne pas, 
ainsi que les profils des raies déformés par la rotation, trouvés d'’a- 
près la formule (13.23). II convient de noter que la détermination de 
la quantité v sin à ne peut être précisée que lorsqu'elle atteint des 
valeurs de l’ordre de quelques dizaines de kilomètres par seconde. 
S'il n’en est pas ainsi, il est difficile de séparer l’effet de rotation 
des autres effets intervenant dans le profil de la raie. 

Le mode décrit a été appliqué au calcul des quantités v sin ë 
de nombreuses étoiles. II s’est avéré que les étoiles des premières 
classes spectrales O, B, A et des premières F sont animées d’une ro- 
tation rapide. Les étoiles de la classe Be tournent le plus vite, à des 
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vitesses allant jusqu’à 500 ou 600 km/s. Les vitesses de rotation des 
étoiles de la classe B et A atteignent 400 à 500 km/s, et celles de la 
classe F, 200 à 300 km/s. Les étoiles des classes plus avancées que 
F5 ne manifestent pas de rotation perceptible. Pour passer des 
quantités v sin à aux vitesses de rotation v on recourt à la statistique 
en supposant que l'orientation des axes de rotation est uniforme. 


10 
09 
08 
0,7 


06 


05 


Fig. 15 


La rotation rapide d’une étoile intervient notablement dans les 
conditions physiques de l'atmosphère stellaire, la force centrifuge 
s’ajoutant au nombre de forces que subit l’atmosphère. La force cen- 
trifuge dépendant de la latitude, les conditions physiques de l’atmo- 
sphère d’une étoile en rotation dépendent également de la latitude. 
En particulier, sous des latitudes différentes la distribution de la 
température et de la densité dans l’atmosphère doit être différente 
elle aussi. En même temps doivent différer les degrés d’excitation 
et d’ionisation des atomes, et donc la forme du spectre. Les calculs 
montrent que les spectres enregistrés à l’équateur et au pôle peu- 
vent correspondre à des sous-classes spectrales très variées. Et puis- 
que nous observons le spectre de l’ensemble de l'étoile, il doit 
posséder les traits aussi bien de l’une sous-classe que de l’autre. 
Evidemment, le rôle relatif de ces traits dépend de l’inclinaison de 
l'axe de rotation au rayon visuel. Les spectres observés de certaines 
étoiles possèdent réellement des traits des sous-classes différentes. 
Pour expliquer ces spectres on peut émettre l'hypothèse qu'il s’agit 
des étoiles qui tournent rapidement et qui nous regardent par leurs 
régions polaires (sinon le rôle relatif des spectres des régions polai- 
res devrait être peu grand). 

Pour chaque étoile il existe une vitesse de rotation critique à 
l'équateur v,, à laquelle la force d'attraction est équilibrée par 
la force centrifuge. Cette vitesse est donnée par la formule 


vÈ = G M 


R ’ (13.27) 


11* 
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où À est la masse de l'étoile; À, son rayon et G, la constante gravi- 
fique. Prenons à titre d'exemple une étoile de la classe B5 pour 
laquelle M — 6 MG et R —4 Ro. D'après la formule (13.27) pour 
une telle étoile v, — 530 km/s. | 

Si la vitesse de rotation à l’équateur dépasse v,, la matière s’écou- 
lera à partir de la région équatoriale, ce qui aboutira à la forma- 
tion autour de l'étoile d’un anneau de gaz en rotation. D'après 
Struve, les étoiles de la classe Be possèdent de tels anneaux. Cette 
vue est confirmée par les vitesses de rotation des étoiles de la classe 
Be, qui sont maximales et proches de la vitesse v,. En même temps, 
l'existence près de l'étoile d’un anneau de gaz peut expliquer la pré- 
sence dans.le spectre des raies d'émission (voir Chapitre VI).En réa- 
lité, l’éjection de la matière par l'étoile est due probablement non 
pas à la rotation, mais à d’autres mécanismes (par exemple, sous la 
forme de protubérances). Toutefois, la rotation rapide d’une étoile 
contribue à ce processus. 

5. Champs magnétiques des étoiles. Leur étude est fondée sur 
l'effet Zeeman qui traduit, comme on le sait, la séparation des raies 
spectrales dans un champ magnétique. Dans le cas le plus simple une 
raie unique se décompose en trois composantes, dont l’une occupe 
la position non déplacée, alors que les deux autres sont déplacées de 
mêmes distances de part et d’autre de celle-ci. La valeur du déplace- 
ment est alors proportionnelle à l'intensité du champ H. Toutes les 
composantes de la raie sont polarisées, l’allure de la polarisation dé- 
pendant de l'angle entre la direction du champ et le rayon visuel. 
Des cas plus complexes donnent lieu à la décomposition de la raie en 
un nombre plus grand de composantes. 

Pour plusieurs raisons (agitation thermique des atomes, effet 
Stark, turbulence, rotation de l'étoile) ordinairement dans les spec- 
tres stellaires les raies d'absorption sont très élargies. Aussi, même 
en présence d'un champ magnétique très intense les composantes de 
Zeeman se confondent. Pour déceler le champ magnétique il faut ap- 
pliquer une méthodologie spéciale, fondée sur l’utilisation des analy- 
seurs de lumière polarisée. Ces dispositifs rendent possible dans 
quelque mesure la séparation des composantes de Zeeman et la 
détermination d'après leur déplacement de l'intensité du champ. 

Le champ magnétique des étoiles a été découvert par Babcock 
en 1947 pour 78 Vierge qui appartient à la classe spectrale A2p. 
Babcock a supposé que son champ magnétique fort est lié à la rota- 
tion rapide de l’étoile. Mais d’après les raies élargies par la rotation 
il est très difficile de déceler l'effet Zeeman. On a retenu donc pour 
les observations une étoile à raies spectrales étroites; on pouvait 
penser que comme les autres étoiles de cette classe elle tourne très 
vite mais se présente à nous du côté du pôle. Dans les années qui sui- 
virent Babcock a poursuivi ses recherches et son catalogue (voir 
[9]) comporte des renseignements sur 89 « étoiles magnétiques ». 
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L'examen de ce catalogue permet de tirer plusieurs conclusions. 

4. A la surface des étoiles l'intensité du champ magnétique est de 
l'ordre de 14000 Œ. Cependant, de telles valeurs de H sont probable- 
ment bien plus grandes que la moyenne du fait que la méthodologie 
adoptée n’assure pas la mesure des champs d'une intensité inférieure 
à 200 Œ. 

2. La plupart des étoiles du catalogue (70 des 89) appartiennent à 
la classe spectrale A (plus exactement, à l'intervalle B8-F0). Mais 
là, dans une grande mesure, intervient la sélection d'observation 
par suite du choix préférentiel des étoiles analogues à 78 Vierge. 

3. Presque toutes les étoiles magnétiques possèdent des spectres 
« péculaires », dans lesquels certaines raies sont atténuées, alors 
que d’autres sont renforcées par rapport aux spectres ordinaires. 

4. Les champs magnétiques de toutes les étoiles étudiées sont 
variables. Dans certains cas leur variation est périodique, tandis que 
le plus souvent elle est irrégulière. 

Les explorations ultérieures ont permis d'établir que les étoiles 
magnétiques présentent un groupe particulier de la classe A. Elles 
ne sont pas vues à partir du pôle, mais tournent plus lentement 
que les autres étoiles. Pour expliquer leurs variations magnétiques 
et spectrales on a proposé le modèle d’un rotateur incliné, c'est-à-di- 
re d’une étoile dont l’axe de rotation est incliné sous un certain an- 
gle à l'axe magnétique. Dans ce cas avec la rotation de l'étoile les p6- 
les magnétiques se déplacent également par rapport à l’observateur. 

Les anomalies de composition chimique présentent une particula- 
rité importante des étoiles magnétiques. Une telle conclusion est 
tirée des intensités anomales des raies d’absorption. Puisque les 
intensités des raies varient avec le temps (c'est-à-dire avec la rota- 
tion), on admet que la distribution des éléments chimiques suivant 
la surface de l'étoile est irrégulière. Probablement cette irrégularité 
ne concerne que les couches superficielles, et elle est due à l’influence 
du champ magnétique dont la structure peut être assez compli- 
quée. 

L'observation de l'effet Zeeman a rendu également possible la 
découverte des champs magnétiques d’autres étoiles. Par exemple, 
on a mesuré les champs d'intensité de l’ordre de 1000Œ de certai- 
nes géantes rouges. La polarisation circulaire observée de la lumiè- 
re des naines blanches a fait supposer qu’elles possèdent des champs 
d'intensité de l’ordre de 107 Œ. 

Pour résoudre divers problèmes du magnétisme stellaire il faut 
appliquer la théorie de la formation des raies d'absorption dans un 
champ magnétique. Cette théorie est également nécessaire pour l'étude 
des champs magnétiques des taches solaires (voir $ 15). 
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$ 14. Etoiles des classes spectrales différentes 


1. Dépendance entre le spectre et la température. Jusque-là nous 
nous sommes penchés sur la question de la formation du spectre de 
l’une quelconque des étoiles. Maintenant nous allons passer à un 
examen sommaire de l’ensemble des spectres stellaires. 

On sait qu'en première approximation les spectres stellaires for- 
ment une séquence linéaire. Toutes les propriétés du spectre (par exem- 
ple les largeurs équivalentes des raies) changent régulièrement le 
long de la séquence. Ceci s'explique par le fait que le spectre de l'étoi- 
le dépend surtout d'un paramètre, de la température. La variation 
de la température change le degré d’excitation et d’ionisation des 
atomes de l'atmosphère stellaire, ce qui détermine également la va- 
riation de l'intensité des raies. 

Dans la pratique tous les spectres stellaires se divisent en plu- 
sieurs classes. Les voici dans l’ordre de la décroissance de la tem- 
pérature: O—B—A—F-G—K-—M. A son extrémité la séquence 
spectrale se ramifie : les spectres des classes R—N (à bandes de carbo- 
ne ect de cyane) et de la classe S (à bandes d’oxyde de zirconium) se 
dégagent des spectres de la classe M (à bandes d'oxyde de titane). 
Probablement cette ramification est due à la composition chimique 
différente. 

Observons comment change le spectre avec l’augmentation de 
la température. Les spectres des étoiles les plus froides (classe M, 
etc.) comportent des bandes moléculaires et des raies des atomes 
neutres des métaux. Avec l’augmentation de la température les 
molécules se dissocient et il en résulte la disparition des bandes 
moléculaires (classe K). Par la suite les métaux subissent l'ioni- 
sation progressive. Les spectres très complexes de la classe G compor- 
tent un nombre énorme de raies des métaux neutres et ionisés. La 
température devenant encore plus élevée, l'intensité des raies des 
métaux ionisés se renforce (classe F). Dans la classe A les raies les 
plus intenses sont celles de Balmer de la série d'hydrogène. Dans la 
classe B apparaissent des raies d’'hélium, du fait que l'excitation des 
raies de ce dernier, situées dans la partie visible du spectre, impo- 
se une température assez élevée. Enfin, dans la classe O ce sont 
les raies de l’hélium ionisé qui deviennent intenses. 

On peut également observer la variation des intensités des 
raies isolées avec l'augmentation de la température. Prenons à titre 
d'exemple les raies issues des transitions des électrons de l’état ex- 
cité d'un atome neutre. À de basses températures ces raies sont très 
faibles, la plupart des atomes se trouvant dans l’état fondamental. 
L'élévation de la température fait croître le degré d'’excitation des 
atomes, ce qui implique l’accroissement des largeurs équivalentes des 
raies considérées. Cependant, l’augmentation du nombre d’atomes à 
l'état excité ne se poursuit que jusqu’à une valeur déterminée de la 
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température. L'élévation ultérieure de celle-ci réduit le nombre 
d’atomes à l’état excité du fait de leur passage à l’état ionisé. Ceci 
fait que les largeurs équivalentes des raies envisagées diminuent el- 
les aussi. De la sorte, l’élévation de la température d’une étoile fait 
que les largeurs équivalentes des raies issues des transitions des 
électrons de l’état excité des atomes neutres deviennent d’abord plus 
grandes pour décroïître ensuite. 

La variation des largeurs équivalentes des raies des atomes ioni- 
sés est analogue, c’est-à-dire elles deviennent plus grandes d’abord, 
puis diminuent. Il n’y a que les raies de la série principale d’un ato- 
me neutre qui se comportent d’une autre façon avec l’augmenta- 
tion de la température : leurs largeurs équivalentes décroissent (si l’on 
ne tient pas compte des molécules qui se forment aux basses tempéra- 
tures). 

Les considérations qualitatives exposées sont confirmées par 
des calculs correspondants. Ceux-ci sont fondés sur l’utilisation 
des formules de Boltzmann et de Saha qui déterminent le degré 
d'excitation et d’ionisation des atomes. Nous avons retenu que 
ces formules sont de la forme: 


X1—X} 
Mi Bis  RT 

me , (14.1) 

n+ _- Xi 
Ne — fe ÀT, (14.2) 

3 

. + 2 (2rmkT)? 
où f=< SC. (14.3) 


C'est en appliquant justement les formules (14.1) et (14.2) aux 
atmosphères stellaires que Saha a expliqué en 1921 la classifica- 
tion spectrale. 

Appliquons les formules citées au calcul de la relation entre la 
largeur équivalente des raies et la température. Considérons comme 
dans ce qui précède la raie issue de la transition d’un électron à 
partir de l’état excité d'un atome neutre. Si l’on adopte le modé- 
le d'Eddington, la largeur équivalente de la raie sera d’autant 
plus grande que le rapport n;/4, est grand, où n, est le nombre 
d’atomes en i-ième état dans 1 cm° et &,, le coefficient d’absorp- 
tion volumique du spectre continu (voir $ 12). Mettons la quantité 
a, sous la forme 


y = HyP; (14.4) 
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où x. est le coefficient d'absorption par unité de masse, et p, la 
densité. Désignons par q la part de l'élément donné dans la densité 


générale p et posons 
gp — Mon, (14.5) 


où nr est le nombre total d’atomes de l’élément donné dans 1 cm, 
et m,, la masse d’un atome. A l’aide de (14.4) et (14.5) on obtient 


1 7, (14.6) 
y Mokv n 
Supposons que z —=n, +n*, c'est-à-dire négligeons le nombre 
d’atomes excités, ainsi que le nombre d’atomes ionisés deux fois. 
Alors, en utilisant les formules (14.1) et (14.2) on trouve: 


X1— ZX; 
#7 FT 
_ni ____9q 81 
Œy  Maky _ Xi (14.7) 
15e T 


Cette formule exprime justement la dépendance de la quantité 
n/a, par rapport à la température T. A l’aide de la courbe de crois- 
sance qui associe la largeur équivalente de la raie W à la quanti- 
té njl/a,, nous pouvons trouver également la dépendance entre 
W et T. 

Des formules analogues peuvent s’obtenir pour les raies des 
atomes ionisés. 

Ce qui vient d’être dit entraîne que d’après la forme du spectre 
stellaire (plus précisément, d’après les largeurs équivalentes des raies 
d'absorption) on peut établir la température de l’atmosphère. 
Une telle fempérature est dite d'ionisation. 

Pour l’évaluer Fowler et Milne ont proposé la méthode suivante. 
Trouver d’après la formule (14.7) la température à laquelle la quan- 
tité n;/a«.,, et donc la quantité W, possède un maximum, et affec- 
ter cette température à l'étoile de la classe spectrale où la raie don- 
née atteint réellement la largeur équivalente maximale. En admettant 
que %x, — const et p. —n. kT — const, on obtient à partir 
de la formule (14.7) l’équation suivante de la température d'ionisa- 


tion : 


+2 kT _ x 
Pen JkTe ÀT. (14.8) 


La résolution de (14.8) (ct des équations analogues pour les raies 
des atomes ionisés) par rapport à 7 et la comparaison des valeurs 
de 7 avec les données d’observation ont fourni aux auteurs une 
échelle des températures d’ionisation. Certains de leurs résultats 
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Tableau 16 
Température d’ionisation des étoiles 

Température 

spectrale | Maximum de la raie d'lonisation, 
K5 Na, 12P—m°D 3 900 
G5 Mg, 15P—mSS 5 250 
GO Ca II, 12S—m°?P 6 290 
AO H, série de Balmer 10 000 
B2 He, 2°P—m°D ” 16100 
B1 Si III, O II 19 000 
O5 He JI, À 4686, série de Pickering 35 000 


sont donnés par le Tableau 16, où l’on adopte pour toutes les étoiles 
Pe —=10% atm. 

Toutefois, les températures d’ionisation trouvées de cette façon 
ne correspondent que grossièrement à la réalité. En fait, la quantité 
n:/&«, dépend non seulement de la température T, mais encore des 
paramètres x, et 2... A leur tour ces paramètres sont exprimés à l’ai- 
de de la température T et de l’accélération de la pesanteur g. La lar- 
geur équivalente de la raie dépend donc non seulement de T7, mais 
encore de g. Bien entendu, la dépendance de la quantité W 
par rapport à 7 est bien plus forte que celle par rapport à g, ce qui 
explique justement en première approximation l'existence de la 
séquence linéaire des spectres stellaires. Mais il faut également te- 
nir compte de la dépendance entre W et g. 

2. Influence de l’accélération de la pesanteur sur le spectre. La 
formule (14.7) rend possible la construction des graphiques détermi- 
nant la largeur équivalente des raies en fonction de la températu- 
re T. Ces graphiques diffèrent pour des valeurs différentes de l'ac- 
célération de la pesanteur g (du fait que les quantités x, et n,. dépen- 
dent non seulement de T, mais encore de g). Dans ces conditions il 
s'avère que plus g est grand, plus la température responsable de la 
largeur équivalente maximale de la raie doit être élevée. 

Dans les atmosphères des géantes les valeurs de g sont bien 
plus petites que dans celles des naïines. Il s'ensuit que pour la lar- 
geur équivalente donnée de la raie la température d’une géante 
doit être plus basse que la température d’une naine. Autrement 
dit, pour la même classe spectrale les géantes doivent être plus 
froides que les naines. Cette conclusion théorique est confirmée qua- 
litativement par les résultats des observations. Mais les différences 
décelées dans les spectres des géantes et des naines par des observa- 
tions sont beaucoup plus grandes que celles prédites par la théo- 
rie basée sur l’application de la formule (14.7) et de la formule 
analogue de n*/x,. Ceci s'explique dans une mesure notable par 
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la variation de l’accélération de la pesanteur, qui intervient dans 
la largeur équivalente d'une raie non seulement grâce à la variation 
du degré d’ionisation des atomes, mais aussi par suite de la modif:- 
cation du rôle des effets de pression dont l'influence sur la largeur 
de la raie est immédiate. 

Le fait que la largeur équivalente d'une raie dépend non sus- 
ment de la température 7, mais encore de l’accélération de la pe- 
santeur g, témoigne que la classification spectrale doit être perfec- 
tionnée. Chaque spectre d’une étoile doit être caractérisé non 
par un, mais par deux paramètres, T et g. Autrement dit, la clas- 
sification spectrale doit être non pas à une, mais à deux dimen- 
sions. 

Notons que l'influence de l'accélération de la pesanteur sur le 
spectre de l'étoile s'appelle d’habitude effet de magnitude abso- 
lue. Ceci s'explique par le fait qu’à la température donnée l’accé- 
lération de la pesanteur g est liée d’une façon univoque à la lumi- 
nosité de l'étoile ZL. En effet, on a 


M 
g=G+— (14.9) 
el 
L = 4nR20T4. (14.10) 


D'autre part, les quantités L et M sont liées par la relation empiri- 
que masse-luminosité du type 


L= M", (14.11) 


où n est un certain paramètre (d'ordre 3 ou 4). Pour T,. = const, 
on obtient à partir des formules précitées: 


Lt 


(14.12) 

Ainsi, g est d'autant plus grande que Z est plus petite. 

Dans certains ouvrages on a proposé des classifications à deux 
dimensions empiriques. Dans la pratique le plus souvent on recourt 
à la classification d’Yerkes qui affecte à chaque étoile, en plus de 
la classe spectrale, encore une des sept classes de luminosité (I — 
supergéantes; II — géantes brillantes: III — géantes; IV — 
sous-géantes; V — naines de la séquence principale; VI — sous- 
naines; VII — naïnes blanches). Quelquefois on utilise égale- 
ment la classification de Barbier et de Chalonge fondée sur les ca- 
ractéristiques du spectre continu d’une étoile non perturbée par 
l'absorption interstellaire de la lumière. 

Cette circonstance que l'influence de l’accélération de la pesan- 
teur sur les raies des atomes neutres et ionisés s'avère différente 
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présente un grand intérêt. Ceci permet d’après le rapport des largeurs 
équivalentes des raies d’un ion et d’un atome neutre dans le spectre 
de l’étoile d'établir l'accélération de la pesanteur à sa surface, 
et par suite, la magnitude absolue de l’étoile. La comparaison de la 
magnitude absolue de l'étoile avec sa magnitude apparente permet 
également d'établir la distance qui nous en sépare. Ceci est à la base 
de la méthode déterminant ce qu'on appelle les parallaxes spectra- 
les. Cette méthode est déjà appliquée depuis longtemps et a donné 
de nombreux résultats précieux. Dans la pratique, pour chaque 
classe spectrale, on a sélectionné des raies des ions et des atomes 
neutres dont la relation des intensités est particulièrement sen- 
sible à la magnitude absolue. 

3. Etoiles des premières classes spectrales. Dans les spectres des 
étoiles des premières classes les raies de Balmer d'hydrogène sont 
très intenses. Comme le montre le Tableau 16, elles atteignent l’in- 
tensité maximale dans la classe spectrale AO, c’est-à-dire à la tempé- 
rature d'environ 10 000 K. Avec la baisse de la température ces 
raies s’atténuent du fait que le nombre d’atomes en deuxième état 
diminue. Lorsque la température est plus élevée, ces raies s’affai- 
blissent par suite d’une ionisation plus forte des atomes. 

Dans les spectres des géantes et des naines les profils et les lar- 
geurs équivalentes des raies de Balmer se distinguent notable- 
ment les uns des autres. Ceci témoigne d’une forte influence sur 
les raies de Balmer de l'accélération de la pesanteur. Or, dans ce 
cas, cette action est due non tant à la modification du degré d'’io- 
nisation des atomes qu'à l’effet Stark. Lorsqu'on passe des géan- 
tes aux naines, la densité de la matière dans l’atmosphère augmen- 
te et, par suite, l’action de l'effet Stark se renforce. Pour cette rai- 
son, dans le spectre des naines les largeurs équivalentes des raies de 
Balmer sont bien plus grandes que dans le spectre des géantes. 

La forte influence de l'accélération de la pesanteur sur les raies 
de Balmer permet de déterminer la valeur de g de l'étoile donnée 
en comparant les profils théoriques et observés des raies. Les profils 
théoriques doivent être définis sur la base des calculs des modèles 
des photosphères pour une température effective de l’étoile et pour 
des valeurs de g différentes. La comparaison de la théorie avec les 
observations permet de choisir la valeur de g la plus convenable. 
Nous avons déjà dit que la connaissance de g permet d'’éta- 
blir la luminosité de l'étoile, et puis sa parallaxe. 

L'élargissement des raies de Balmer dû à l'effet Stark permet 
également de faire une estimation grossière de la valeur moyenne 
de la concentration électronique dans l’atmosphère de l'étoile. 
On a obtenu précédemment l’expression (8.46) du coefficient d’absorp- 
tion dans les ailes des raies de Balmer rendant compte de l'effet 
Stark. Le fait que dans les atmosphères des étoiles chaudes le nom- 
bre d'ions est égal au nombre d'électrons libres (l'hydrogène étant 
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complètement ionisé), nous sommes autorisés de récrire cette expres- 
sion sous la forme 
. AT Pre 
k, = e Co (14.13) 
Admettons pour simplifier que les raies d'absorption se forment 
en équilibre thermodynamique local. Alors, la quantité r, caracté- 
ristique du profil de la raie est donnée par la formule (9.19). On 
en tire: 


1—rn= A4, (14.14) 
où l’on a introduit la notation 
=, (14.15) 
+ —+h, 
“ © 


La quantité o, qui figure dans la formule (14.14) est le coeffi- 
cient d'absorption volumique de la raie 6, = n,k,, où n, est le 
nombre d’atomes d'hydrogène en deuxième état dans 1 cm°. En uti- 
lisant au lieu de (14.14) l'expression (14.13) on trouve 


A 
Ar = — {1 ——, (14.16) 
À — ho \5/2 
+() 
où 
D=(+ Cesrz Tale. °" (14.17) 


et par », on entend la concentration moyenne des électrons libres 
dans l’atmosphère. 

La formule (14.16) détermine le profil d’une raie d'absorption 
élargie par effet Stark. En toute rigueur, cette formule n’est appli- 
cable qu'aux ailes de la raie. Cependant, pour les parties centrales de 
celle-ci les valeurs de ©; ne sont pas significatives, puisque pour 


elles 6, &,, et, par conséquent, la quantité est proche de 
O1 + 


l’unité. 
A l’aide de la formule (14.16) on obtient l'expression de la lar- 
geur équivalente des raies: 


W = ( (1 —r) dà = 2,64AD. (14.18) 


Pour chaque raie de Balmer on peut trouver par observation la 
largeur équivalente W et la quantité À présentant le creux central 
de la raie (puisque À & 1 — r;,). En utilisant ces valeurs de W 
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et de À on peut trouver d'après la formule (14.18) la quantité D, 
et donc le produit n,n,/as. 


Pour établir la concentration électronique 7, il faut au préala- 
ble trouver la quantité n./x«.. Pour ce faire on peut utiliser les ter- 
mes supérieurs de la série de Balmer. Le coefficient d’absorption 
décroissant rapidement avec l'augmentation du numéro de la raie, 
les termes de la série suffisamment élevés vérifient l'inégalité o, € 
< a. Dans ce cas la largeur équivalente de la raie est 


. } 
w=A(ra=A 7 + Ba (14.19) 


La formule (14.19) rend possible l'obtention de la quantité n,/«,, 
alors que la formule (14.17), de la quantité n.. 


La méthode décrite pour calculer la quantité r, présente pour- 
tant cet inconvénient que les raies de Balmer respectant l'inégalité 
O1 € &, peuvent ne pas être observées en réalité par suite de leur 
fusion due aux effets de pression. Nous nous rappelons d’un autre 
mode d'obtenir la quantité n, fondé justement sur l'établissement 
du numéro de la dernière raie de Balmer observée. 

Dans les spectres des étoiles B et © les raies d'hydrogène s’ac- 
compagnent des raies d’hélium qui est, comme on le sait, l’élément 
qui suit l’hydrogène quant à son abondance. Le spectre de l’hé- 
lium est bien plus complexe que celui de l’hydrogène, mais il est 
étudié d’une façon assez détaillée. De nombreuses raies d’hélium 
subissent l’effet Stark (dans certains cas, l'effet quadratique, dans 
d’autres, l'effet linéaire); d’après l’élargissement de ces raies on 
peut juger de l'accélération de la pesanteur dans l'atmosphère de 
l'étoile. L'influence exercée par l'effet Stark sur les raies d’hélium 
ionisé présentes dans le spectre des étoiles de la classe O peut être 
étudiée quantitativement de la même façon qu’on l’a fait pour les 
raies d'hydrogène. 

Nous avons déjà dit ($ 5) que dans les couches superficielles des 
étoiles chaudes un certain rôle dans le transfert de l’énergie revient 
à la diffusion du rayonnement sur les électrons libres. Ce processus 
peut intervenir notablement dans la répartition de l'énergie du spec- 
tre continu. Quelquefois il faut également en tenir compte en 
explorant les spectres de raies des étoiles chaudes. 

4. Etoiles des classes spectrales avancées. Les spectres de ces 
étoiles comportent de nombreuses raies des métaux. Les potentiels 
d'excitation des métaux étant relativement faibles, il s'avère que 
des atomes en assez grand nombre se trouvent aux états excités. 
Les raies de la partie visible du spectre apparaissent justement 
dans les transitions des électrons à partir de ces états. Aux tempé- 
ratures très basses il se forme également dans les atmosphères stel- 
laires un grand nombre de molécules. Aussi les spectres des étoiles 
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des classes les plus avancées présentent-ils des bandes moléculaires 
intenses. 

Pour établir le nombre de molécules dans une atmosphère stellaire 
on utilise la « formule de dissociation » analogue à la formule d'ioni- 
sation (14.2). Supposons qu'une molécule AB se forme dans la colli- 
sion des atomes À et B. Désignons par n1, n7 A et n4g la concentra- 
tion de ces atomes et molécules. En équilibre thermodynamique on a 


nANB _ 
nAB 
RVe U 
_ gagz [ 2aM \3/2 (KT) h3 + 
| £AB h2 | Sn | 1—e )e , (14.20) 


OÙ £a: £p et £AB Sont les poids statistiques des états fondamentaux 
des atomes À et B et de la molécule AB: M, la masse réduite ; 
I, le moment d'inertie ; v,, la fréquence fondamentale des oscillations 
des atomes dans une molécule; U, l'énergie de dissociation de la 
molécule. On sait que les quantités M et Z valent 


I=Mr, (14.21) 


où r, est la distance d'équilibre entre les noyaux des atomes À et 
B. 


Tableau 17 
Certains paramètres des molécules 

Energie M Distance Energie M Distance 

Molécule | din | réduite | nine, les | Molécule | de Se | réduite | nie les 
H, 4,48 0,504 0,742 | NH 3,6 0,940 1,038 
Ca 6,3 6,002 1,312 | O. 5,08 8,000 | 1,207 
CH 3,47 0,930 1,120 OH 4,37 0,948 0,971 
CO 11,1 6,858 1,209 | TiO 6 11,998 1,620 
CN 7 6,464 1,172 | ZrO 7 13,584 1,42 


Le Tableau 17 consigne pour certaines molécules les valeurs des 
paramètres qui figurent dans la formule (14.20). L'énergie de disso- 
ciation est donnée ici en unités de masse atomiques; la distance en- 
tre les noyaux r,, en angstrôms. 

Les calculs d’après la formule (14.20) montrent que dans les 
atmosphères des étoiles froides (à température de 2000 à 3000 K) 
doivent se trouver de nombreuses molécules différentes. Avec l’aug- 
mentation de la température le nombre de molécules dans l’at- 
mosphère décroît. Pourtant, même aux températures de l’ordre de 
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5000 K les atmosphères doivent comporter un nombre suffisant de 
molécules pour qu’elles puissent être décelées par observation. En 
effet, dans le spectre du Soleil on observe un grand nombre de fai- 
bles bandes moléculaires. 

Pour le calcul des spectres moléculaires des étoiles il faut non 
seulement déterminer la quantité des molécules dans les atmosphères, 
mais encore connaître la structure des spectres et les coefficients 
d'absorption dans les bandes. De nos jours pour la plupart des molé- 
cules de tels renseignements ne sont qu'approchés. Pour autant, en 
utilisant les données disponibles on peut calculer la variation des 
intensités des bandes moléculaires différentes en fonction de la va- 
riation de la température de l’étoile. Si l’on admet que la composi- 
tion chimique-des atmosphères stellaires ne se distingue pas beau- 
coup de celle de l’atmosphère solaire, les spectres moléculaires cal- 
culés coïncident grosso modo avec ceux des étoiles des classes 
G—K—M. 

Ce qui importe c'est que les spectres moléculaires des étoiles 
dépendent sensiblement de la pression dans les atmosphères (le 
nombre de molécules #7 1,4 étant proportionnel au nombre d’atomes 
n\etñng). Il s'ensuit que les intensités des bandes de mêmes molé- 
cules dans les spectres des géantes et des naines sont très différen- 
tes. De la sorte, d’après l’allure du spectre moléculaire des étoiles on 
peut juger de l'accélération de la pesanteur dans leurs atmosphères. 

Nous avons déjà dit que dans le domaine des classes avancées la 
séquence spectrale se ramifie, ce qui s'explique par la différence 
de composition chimique des atmosphères stellaires. Les atmosphe- 
res des étoiles de la classe M contiennent plus d'oxygène que de car- 
bone ; il s'ensuit que l’oxygène se combine surtout au titane pour 
former des molécules de TiO, tandis que les atmosphères des étoiles 
des classes R et N comportent plus de carbone que d’oxygène. L’oxy- 
gène se combine donc non pas au titane, mais au carbone et forme la 
molécule CO qui ne présente pas de bandes dans la partie visible du 
spectre. En ce qui concerne d’autres atomes de carbone, ils forment 
des molécules CN, CH et C, propres aux spectres des classes R ct N. 

9. Naines blanches. Les spectres des naines blanches se distin- 
guent notablement de ceux des étoiles de la séquence principale. Leur 
particularité consiste surtout en un très petit nombre de raies d’ab- 
sorption. Une partie considérable de ces objets ne possède en géné- 
ral pas dans leurs spectres de raies d'absorption perceptibles (ces spec- 
tres se rapportent à la classe DC). Les spectres des naines blanches 
de la classe DB possèdent seulement certaines raies d’hélium. La 
plupart des naines blanches étudiées a les spectres de la classe DA 
qui ne comportent que quelques premiers termes de la série de Bal- 
mer de l'hydrogène. Les spectres des naïnes blanches des classes 
DF, DG et DK comportent également des raies H et K de Ca II, 
ainsi que certaines raies de Fel. 
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Au télescope de 200 pouces d'ouverture Greenstein a obtenu des 
spectrogrammes de quelques dizaines de naines blanches permet- 
tant de mesurer les profils et les largeurs équivalentes des raies d’ab- 
sorption (voir [9]). 11 considère que les naines blanches se ramifient 
en deux séquences. Les atmosphères des étoiles de l’une d'elles se 
composent surtout d'hydrogène (classes spectrales DA, DF, DG, 
DK), alors que les atmosphères de l’autre, surtout d’hélium (classes 
spectrales DB et DC). Les étoiles chaudes de la deuxième séquence 
présentent dans leurs spectres des raies d’hélium et appartiennent 
à la classe DB. Tandis que dans les spectres des étoiles froides de cet- 
te séquence, les raies d’hélium ne peuvent pas s’observer et ces étoi- 
les se rapportent à la classe DC. 

Les traits principaux des spectres des naines blanches s’expli- 
quent par les accélérations énormes de la pesanteur dans leurs at- 
mosphères (de l’ordre de 10% à 1019 cm/s*). Ceci implique de grandes 
concentrations de particules dans les atmosphères, et par suite, 
une forte action de l’effet Stark. Pour cette raison, dans les spectres 
des naines blanches les raies de Balmer s'avèrent très larges (leurs 
largeurs équivalentes atteignent des dizaines d’angstrôms). En 
même temps les termes supérieurs de la série de Balmer se confondent 
et nous ne voyons que quelques premiers termes de la série (ordi- 
nairement, pas plus de cinq). Il est plus difficile d'expliquer les raies 
faibles des métaux. Peut-être qu'ici intervient la séparation gravifi- 
que des atomes, c’est-à-dire cette circonstance que sous l’action de 
Ja pesanteur les atomes lourds pénètrent dans des couches plus pro- 
fondes de l'atmosphère que les atomes légers. 

Les calculs approchés des profils et des largeurs équivalentes des 
raies de Balmer peuvent se faire d’après les formules (14.16) et 
(14.18) obtenues compte tenu de l’effet Stark. Les grandeurs 4 et D 
qui figurent dans ces formules dépendent des conditions physiques au 
niveau « effectif » de la formation des raies. Nous admettrons qu’à 
ce niveau la profondeur optique du spectre continu est égale à 1/3, 
c’est-à-dire 
(14.22) 


a, Ar — + , 
où Ar est l’« épaisseur d’une atmosphère homogène ». Ensuite l’équa- 
tion de l’équilibre hydrostatique donne: 


Ar, (14.23) 
UMHSE 


où u est le poids moléculaire moyen. En utilisant également la 
formule habituelle qui associe la température à la profondeur opti- 
que, on obtient 


r=Ti(1+,2)", (44.24) 
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où 7, est la température superficielle de l'étoile. Si l’on donne les 
valeurs des quantités 7, et g, ainsi que la composition chimique de 
l'atmosphère, alors à l’aide des trois dernières formules on peut calcu- 
ler les quantités Ar, p et T au niveau envisagé (les valeurs du coef- 
ficient d'absorption «&, en fonction de p et de 7 sont données par des 
tables spéciales). Ensuite on peut aussi trouver les quantités À 
ct D pour la raie donnée. 

Ces calculs ont abouti à l'établissement des profils et des largeurs 
équivalentes des raies de Balmer des étoiles à grandes accélératicns 


[e) 


0,1 O2 0,3 04 05 06 07 © 
Fig. 16 


de la pesanteur dans les atmosphères. La figure 16 représente les 
graphiques qui donnent la largeur équivalente de la raie H.,en fonc- 
tion de la quantité 6, — 5040/T, pour de diverses valeurs de £. 
La figure montre que la largeur équivalente d'une raie croît avec 
l’augmentation de g. Ceci s'explique par l’augmentation de la den- 
sité dans l’atmosphère, et par suite, par le renforcement de l'ac- 
tion exercée par l'effet Stark. Les graphiques précités montrent éga- 
lement que la quantité W dépend fortement de la température T;. 

La figure 17 représente à titre de comparaison le diagramme 
construit sur la base de données d'observation. Sur ce diagramme 
on a porté en ordonnées les valeurs de la largeur équivalente de la 
raie, et en abscisses, les valeurs de l'indice de couleur U — V. La 
quantité U — V étant à peu près fonction linéaire de la quantité 
6,, la comparaison des figures 16 et 17 suggère la conclusion de l’ac- 
cord approché de la théorie avec les observations. 

Les profils des raies d’absorption calculés d’après la formule 
(14.16) s'avèrent très différents pour diverses températures. Pour 
de grandes valeurs de T, la quantité À est petite et la quantité B 
est grande, c'est-à-dire que la raie est large mais peu profonde. La 
12—01064 
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petitesse de la quantité À est due aussi bien à la petitesse de la 
quantité B, à des températures élevées qu’à de grandes valeurs de la 


quantité «./a à des températures élevées et de grandes accélérations 
de la pesanteur. Dans les spectres des naïnes blanches très chaudes les 
raies d'absorption sont difficilement discernables. A de basses 
températures, la quantité D est petite, c’est-à-dire que la raie est 


Fig. 17 


mince. Une telle allure des raies d'absorption déterminées théori- 
quement s'accorde également avec les données d'observation. 

Des calculs plus précis des profils des raies de Balmer ont été faits 
sur la base des calculs des modèles des photosphères stellaires. En 
comparant les profils des raies théoriques et observés on a réalisé 
des estimations des quantités 7, et g pour plusieurs naines blan- 
ches. 

On a intérêt à examiner la question de l'influence de la rotation 
d’une étoile sur les profils des raies d'absorption dans les spectres des 
naines blanches. Or, ce problème est très difficile, du fait que dans 
les spectres des naines blanches les raies sont élargies par effet Stark. 
Pour déterminer les vitesses de rotation il faut que les valeurs de 
cette vitesse soient très grandes. Il est vrai qu’en principe les nai- 
nes blanches peuvent tourner très vite puisque la vitesse du déta- 
chement atteint dans ces étoiles plusieurs milliers de kilomètres 
par seconde. 

On peut également émettre l’hypothèse que la rotation rapide 
des naines blanches rend invisibles les raies d'absorption de leurs 
spectres. Les calculs montrent qu'il est peu probable que ceci soit 
possible dans le cas des raies d'hydrogène à grande largeur équivalen- 
te. Cependant, sous l'effet de la rotation, les raies moins larges peu- 
vent devenir parfaitement invisibles. Pour le montrer utilisons la 
formule (13.20) qui permet de calculer pour des vitesses de rotation 
différentes les profils des raies dans le spectre d’une étoile qui ne 
tourne pas. 
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En appliquant cette formule au centre de la raie, on peut la ré- 
crire sous la forme 


+1 


17 (0) — { [tr (vo2zsini) |A (a) dr, (14.25) 
1 


où la quantité À (x) est déterminée par la formule (13.26). En ap- 
pliquant la détermination de la largeur équivalente d’une raie, on 


tire de (14.25): 


1—7 (0) <A (0) YA (14.26) 


Av sin i © 


Si W = 1 À et v sin i & 1000 km/s, l'inégalité (14.26) entraîne que 
4 — r (0) < 0,05. Or, les raies à un creux si petit sont mal discer- 
nables. Il est donc possible que c’est justement la rotation de l'étoi- 
le qui provoque dans les spectres des naïnes blanches l'absence des 
raies d’absorption des métaux discernables (à l'exception, par exem- 
ple, des raies H et K de Ca IT, qui possèdent une largeur équiva- 
lente notable). 

Il faut noter que la rotation des naines blanches présente égale- 
ment de l'intérêt pour la cosmogonie. D’après les vues modernes, 
une naine blanche constitue le stade final de l’évolution d’une 
étoile qui, autrefois, se trouvait dans la partie supérieure de la 
séquence principale et qui a passé par la suite par le stade d'une 
géante et d’une supergéante. Quant aux étoiles de la partie supérieu- 
re de la séquence principale, on sait qu'elles tournent très vite. L’étu- 
de de la rotation des naines blanches doit donc contribuer à élucider 
les voies évolutives d’une étoile. 
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CHAPITRE III 


ATMOSPHÈRE DU SOLEIL 


Le Soleil est l’une des étoiles, et beaucoup de ce qui a été dit dans 
les chapitres précédents sur les étoiles est aussi valable pour le 
Soleil. Cependant, grâce à sa proximité extrême nous pouvons 
l’examiner bien plus en détail que les autres objets. En particulier 
le Soleil est l’étoile unique dont nous voyons le disque. Ceci permet 
d’étudier la distribution de l'éclat sur le disque et la variation des 
raies spectrales à mesure qu’on se déplace du centre vers le bord 
(nous en avons déjà parlé dans ce qui précède). Par ailleurs, les 
observations du disque solaire nous y font découvrir des détails très 
importants: taches, granulation, etc. Sans aucun doute ces détails 
sont également caractéristiques des autres étoiles, mais nous ne 
pouvons pas les observer. 

Au début du présent chapitre nous ferons un examen sommaire 
de différents phénomènes dont le disque solaire est le siège. Mais 
ensuite nous porterons notre attention surtout sur la chromosphèe- 
re et la couronne, couches les plus extérieures de l’atmosphère du 
Soleil. Certains faits témoignent de l'existence de telles couches 
dans d’autres étoiles, mais leur étude se heurte à de grandes diffi- 
cultés, tandis que dans le cas du Soleil la chromosphère et la couron- 
ne se prêtent à l’étude relativement aisées, surtout sur la base des 
observations réalisées durant les éclipses. A la fin du chapitre nous 
examinerons brièvement le problème du rayonnement radio du So- 
leil, émis par les mêmes couches extérieures de son atmosphère. 

Pour l’'astrophysique les processus physiques dont le Soleil est 
le siège sont d’un intérêt capital. En même temps leur étude a une 
grande valeur pratique, l’influence du Soleil sur la Terre étant 
très importante. Cependant, de nombreux problèmes de la physique 
solaire dépassant le cadre de l'ouvrage ne seront pas examinés en 
détail. Le lecteur désireux de s’y initier peut s'adresser aux mono- 
graphies correspondantes (voir, par exemple, [1] à [4)). 


$ 15. Généralités 


1. Photosphère du Soleil. En résolvant les équations données 
au $ 6 on peut dresser un modèle théorique de la photosphère solai- 
re. À l'heure actuelle on a établi plusieurs de ces modèles, qui se dis- 
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tinguent l’un de l’autre par la composition chimique donnée, ainsi 
que par les hypothèses mathématiques servant de base aux cal- 
culs. 


Tableau 18 
Modèle théorique de la photosphère solaire 
T |[T.K | 1gp | 18», |p-108| À T [TK | 1gp | 1gp, |p-.108| À 
0,01 | 4650 | 3,74 | 9,85 | 1,4 | 515 | 0,20 | 5090 | 4,60 | 0,71 | 9,4 | 232 
0,02 | 4700 | 4,01 | 0,09 | 2,7 | 428 | 0,40 | 5400 | 4,77 | 0,96 | 13,1 | 170 
0,04 | 4740 | 4,19 | 0,27 | 3,9 | 370 | 0,60 | 5660 | 4,86 | 1,15 | 15,4 | 135 
0,06 | 4790 | 4,30 | 0,36 | 5,0 | 333 | 0,80 | 5870 | 4,91 | 1,32 | 16,6 | 115 
0,08 | 4840 | 4,38 | 0,44 | 6,0 | 307 | 1,00 | 6070 | 4,94 | 1,48 | 17,3 | 103 
0,10 | 4890 | 4,43 | 0,50 | 6,6 | 290 


Le Tableau 18 donne àtitre d'exemple les résultats du calcul 
d’un des premiers modèles dont la source d'absorption principale 
dans la photosphère est choisie correctement: c’est l'ion négatif 
d'hydrogène (voir {2]). Pour le calcul on a retenu les valeurs suivan- 
tes des paramètres essentiels: 7, — 5713 K; g — 2,74.10% cm/s° ; 
1g À = 3,8 (par À on désigne le rapport du nombre d’atomes d'hy- 
drogène au nombre d’atomes des métaux). 

La première colonne donne la profondeur optique qui correspond 
au coefficient d'absorption moyen, la deuxième, la température T, 
la troisième et la quatrième, les logarithmes de la pression totale p 
et de la pression électronique p. respectivement, la cinquième, la 
densité en g/cm°, et la dernière, la hauteur géométrique en kilo- 
mètres, comptée à partir d’un certain niveau. 

On peut également dresser pour le Soleil un modèle empirique de 
la photosphère. Cette possibilité est fondée sur le fait que dans ce cas 
il existe des données d’observation de la répartition de l'éclat sur 
le disque pour des fréquences différentes. On sait que l'intensité rayon- 
née par la photosphère à une distance angulaire Ÿ au centre du 
disque est ‘donnée par ‘la formule: 


I,(0, 8#)— \ B,(T)e"w%° sec 8 dr, (15.4) 
0 


où B, (T) est l'intensité de Planck à la température T, et t,, la pro- 
fondeur optique sur la fréquence v. En considérant la température 
comme fonction de T,, nous pouvons envisager la relation (15.1) 
comme une équation intégrale du calcul de la quantité B, (T). 
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Pour obtenir une solution approchée de (15.1) on présente d’ha- 
bitude la quantité B, (T) sous la forme d’un développement sui- 
vant certaines fonctions de t, à coefficients indéfinis. Par exemple, 
on peut poser: 


B, (T) = a, + b,T, + c,ti. (15.2) 
En portant (15.2) dans (15.1) et en intégrant, on trouve: 
I, (0, 8) = a, + b, cos Ÿ + 2c, cos *6. (15.3) 


Les coefficients a,, b, et c, se calculent d’après les valeurs obtenues 
par observation de la quantité 7, (0, Ÿ). Au lieu de l'expression 
(15.2) on peut employer la formule 


B, (T) = a, + bit, + c,Est,, (15.4) 


qui donne des résultats plus corrects aussi bien pour t, — 0 que 
pour T,— co. En portant (15.4) dans (15.1), il vient 


1, (0, 9) = a, + b, cos 8 + €, [1 — cos 8 In (1 + sec 8)]. (15.5) 


Les formules (15.2) et (15.4) associent entre elles les quantités 
t, et T, c'est-à-dire donnent les profondeurs optiques sur les fré- 
quences différentes au même niveau de la photosphère (caractérisé 
par la température T). D’après le calcul de la profondeur optique, 
on a 


dty … dt, dT 


TT à (15.6) 


dy = — 

Par conséquent, si l’on connaît la quantité t, comme fonction 
de 7, on peut trouver également la quantité &«, comme fonction 
de T (à facteur d7T/dr près constant pour la couche donnée). Par 
là même on trouve la relation empirique entre «&., et la fréquence 
v à des profondeurs différentes. 

La dépendance de &, par rapport à v ainsi obtenue a été com- 
parée avec l'expression théorique de &., due à un ion d'hydrogène 
négatif. Cette comparaison a justifié pleinement le choix de la 
source retenue pour l'absorption dans la photosphère solaire. 

Après le calcul de la relation entre la température T et t,, on peut 
trouver également la relation entre la pression p et t.,. À cet effet 
il faut utiliser l'équation de l'équilibre hydrostatique (4.42) qui 
avec l'équation (15.6) donne: 


ap _ EP 

TP (15.7) 
Prenons pour le coefficient d'absorption «, l'expression théori- 

que (5.14) en la mettant sous la forme &, = pp.f, (T) (puisque nr, — 

— p/mx par suite de la faible ionisation de l’hydrogène dans la 
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photosphère solaire). Aussi au lieu de l'équation (15.7) obtient-on 


dp __  £ _ 

dty  Pefv(T)° (5.8) 
Pour la composition chimique donnée la pression électronique p, 
peut être exprimée par p et 7" à l’aide de la formule d'ionisation. 
Ceci permet d'intégrer l'équation (15.8), c'est-à-dire de trouver p 
comme fonction de t.,. Ensuite, la densité p s'obtient à partir de 
l'équation de l’état du gaz. Pour établir la liaison entre les distances 
optiques et géométriques dans la photosphère, on peut appliquer la 
relation : | 


dty 
[e A 


r—ro= — | , (19.9) 
où r, est une constante arbitraire. Puisque &, dépend de pet T, 
pour effectuer l'intégration de (15.9) il faut utiliser les expressions 
de ces quantités établies à l’aide de —.. 

Les modèles empiriques de la photosphère solaire s'accordent 
en gros avec les modèles théoriques, tout en présentant certaines 
différences. En partie ces différences sont dues au fait que dans les 
ouvrages relatifs à la théorie des photosphères certains phénomènes 
notables ne sont pas pris en considération avec une précision suffi- 
sante (effet de couverture, convection, etc.). 

2. Convection et granulation. La théorie des photosphères stel- 
laires suppose ordinairement que la photosphère est le siège de l’équi- 
libre radiatif. Cette hypothèse a été émise au premier chapitre, sur 
sa base on a déterminé la structure de la photosphère et on a cal- 
culé le champ de rayonnement dans la photosphère. En particulier, 
les résultats du calcul du modèle de la photosphère du Soleil, consi- 
gnés dans le Tableau 18, ont été obtenus dans l'hypothèse de l’équi- 
libre radiatif de la photosphère. Or, une question se pose si un tel état 
de la photosphère est stable, c’est-à-dire si un élément de volume, 
mis d’une certaine façon hors de sa position d'équilibre, revient en 
cette position sous l’action des forces présentes dans la photosphère. 
S’il n’en est pas ainsi, des masses de gaz se déplaceraient dans la 
photosphère, c’est-à-dire que la convection surviendra. 

Cherchons la condition qui détermine l'apparition dela convec- 
tion. À cet effet supposons qu'un certain volume élémentaire subit 
un déplacement de bas en haut. Admettons que dans ce déplacement 
le volume est soumis à une dilatation adiabatique. La température 
et la densité du volume subiront alors une variation définie (selon 
les équations de l’adiabate). Si dans le volume la température 
s'avère plus basse que celle du gaz ambiant (et, par conséquent, sa 
densité est plus grande que celle de ce gaz), alors sous l’action gra- 
vifique le volume reprendra sa position de départ. Mais si la tempé- 
rature du volume s'avère supérieure à celle du gaz ambiant, le volu- 
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me poursuivra son déplacement vers le haut. Dans ce dernier cas 
on observe la convection. 

De la sorte, la convection survient lorsque le gradient adiabati- 
que de température est plus petit que le gradient de température 
en équilibre radiatif, c'est-à-dire: 
aT 
dr 


aT 
dr 


(15.10) 


ad rad ” 


Cette inégalité peut être réduite à une forme plus commode. 
Dans ce but utilisons l'équation de l’équilibre hydrostatique (4.42) 
et l'équation d'état du gaz parfait (4.43). De ces équations il s’en- 
suit que: 


dp ____ £gUP 
Sr RT (19.11) 
On trouve donc 
aT = dT dp __gu dlnT 
7 = à RS dy (19.12) 
Par conséquent, au lieu de (15.10) on a 
dinT dinT 
( dinp Ja <{ dinp ns” (5.13) 


La condition du déclenchement de la convection sous la forme de 

l'inégalité (15.13) a été obtenue par Schwarzschild dès 1905. 
Voyons si dans la photosphère l'inégalité (15.13) est respectée. 

À cet effet calculons séparément ses premier et deuxième membres. 
On sait que la variation adiabatique de l’état vérifie la relation: 


p'"?TY = const, (45.14) 
où ÿ = Ch/C,; Cp est la chaleur spécifique du gaz sous une pression 


constante, et c,, sa chaleur spécifique pour un volume constant. 
(15.14) entraîne que 


dinT _—1 
( TS Ja = (15.15) 
Pour un gaz monoatomique y — 5/3. Dans notre cas donc 
dinT 2 
(ns hu (15.16) 


Pour calculer le deuxième membre de l'inégalité (15.13) utilisons 
la formule (4.49) qui détermine la quantité dT/dr en équilibre ra- 
diatif lorsque x = const. D’après les formules (15.12) et (4.49) on 
a 


(=) 1 
dinp , rad 4° 


(15.17) 
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La comparaison des formules (15.16) et (15.17) montre que l’iné- 
galité (15.13) n’est pas observée, c'est-à-dire que dans la photosphè- 
re la convection n’a pas lieu. Une telle conclusion avait initialement 
été faite dans la théorie des photosphères. Mais les recherches ulté- 
rieures ont permis d'établir que la convection peut quand même 
avoir lieu dans les photosphères pour deux raisons: 1) par suite de 
la variation du coefficient d'absorption avec la profondeur ; 2) par 
suite de la variation du degré d'ionisation des atomes avec la pro- 
fondeur. Cette dernière circonstance est due au fait que les processus 
d’ionisation des atomes entraînent la variation de la capacité calori- 
fique du gaz, plus exactement, la diminution de la valeur effective 
de la quantité y. L’hydrogène étant l’élément le plus abondant dans 
les photosphères, l’ionisation de ses atomes a la plus forte influence 
sur la quantité (d 1n T/d In p),a. Les calculs montrent que dans la 
photosphère la convection se produit lorsque l’ionisation des atomes 
d'hydrogène atteint un degré défini. Le degré de l'ionisation de 
l'hydrogène augmente avec la profondeur. Quand l'hydrogène de- 
vient presque complètement ionisé, la convection s'arrête. 

De la sorte, dans les photosphères stellaires il existe des zones de 
convection produites par l’ionisation partielle de l'hydrogène. Dans 
ces zones le gradient de température est adiabatique. 

Pour des étoiles différentes la profondeur à laquelle commence la 
zone de convection varie. La zone convective étroite des étoiles de 
la classe A se situe dans les couches superficielles. Dans la photo- 
sphère du Soleil cette zone commence à une profondeur optique de 
l’ordre de 2 dans le domaine visible du spectre. En passant aux étoi- 
les plus froides de la séquence principale, la profondeur à laquelle 
repose la zone convective et son épaisseur augmentent. 

La zone convective de la photosphère solaire se trouvant à une 
profondeur optique relativement petite, elle peut intervenir dans 
certaines caractéristiques observées du Soleil. D’après H. Siedentopf 
l'existence de la convection explique la forme même de la surface 
solaire, et notamment, ce qu’on appelle la granulation, c’est-à-dire 
la nature granulaire de sa surface. Aussi les granules sont-ils identi- 
fiés aux cellules convectives dans lesquelles la matière chauffée 
monte vers le haut en s’écoulant vers le bas dans les intervalles entre 
les granules. 

Comme le montrent les observations, les dimensions des granules 
sont en moyenne de 500 km, et leur durée de vie moyenne est égale 
à environ 8 minutes. Des estimations théoriques grossières de ces 
quantités conduisent approximativement aux mêmes valeurs. Ces 
estimations sont fondées sur l’idée que dans l’atmosphère à gradient 
de densité les éléments convectifs doivent avoir des diamètres de 
même ordre que la hauteur locale d’une atmosphère homogène. En 
montant, les éléments convectifs subissent une dilatation adiabati- 
que et fusionnent avec d’autres éléments. Il se forme de nouveaux 


4186 ATMOSPHÈRE DU SOLEIL (CH. III 


éléments de plus petit diamètre, car lorsqu'on passe aux couches 
plus extérieures du Soleil, la hauteur de l'atmosphère homogène di- 
minue. Ce tableau de la granulation est confirmé par les prises de 
vues cinématographiques de la surface solaire. 

L'atmosphère du Soleil est le siège d’un phénomène important 
qui est étroitement lié à la convection: ce sont ses oscillations ou 
pulsations. Les pulsations les plus prononcées ont une période d’en- 
viron 5 minutes et des vitesses de l’ordre de 0,5 km/s. Leur origine 
est attribuée aux ondes acoustiques provenant de la zone convective. 

3. Taches solaires. On observe sur le disque solaire des formations 
temporaires sombres: les taches. Leurs dimensions linéaires  attei- 
gnent jusqu’à 100 000 km. Leur durée de vie varie sensiblement de- 
puis quelques heures à quelques mois. Chaque tache se compose d’un 
noyau plus sombre (ombre) et d’une bordure plus claire appelée 
demi-ombre. Toutefois, les taches ne semblent sombres que par con- 
traste avec la photosphère ; en fait elles sont très chaudes. La tem- 
pérature effective d’une tache est de l’ordre de 4500 K, tandis que 
la température effective de la photosphère est égale, comme on le 
sait, à 5785 K. Le spectre de la tache correspond à la classe KO, 
alors que la classe spectrale de la photosphère est G2. 

L'étude spectroscopique des taches a permis de conclure qu’elles 
sont le siège du mouvement du gaz. Les vitesses de ce mouvement 
sont de l’ordre de 2 km/s dans la région de la demi-ombre. De plus 
la matière s'écoule de la tache dans les couches inférieures et y arrive 
dans les couches supérieures (effet d’Evershed). Compte tenu de l’exis- 
tence de tels flux de gaz on pourrait penser que dans une tache le 
transfert de l'énergie a lieu avant tout par convection. Or, en réalité, 
dans la tache, tout comme dans la photosphère, le transfert de l’éner- 
gie est assumé surtout par le rayonnement. On aboutit à cette con- 
clusion en comparant les données théoriques à celles de l’observation 
de l’intensité rayonnée par la tache. Dans la tache, comme en géné- 
ral dans les photosphères des étoiles froides, l'absorption du rayonne- 
ment est due essentiellement à l'ion négatif d'hydrogène. On peut 
donc admettre approximativement que dans la partie visible du spec- 
tre le coefficient d'absorption ne dépend pas de la longueur d'onde, 
et l'intensité rayonnée par la tache dans le cas de l'équilibre radia- 
tif est déterminée par la formule (4.39). Cette formule donne 1) la 
répartition de l'énergie dans le spectre de la tache pour un angle 
Ÿ donné; 2) la variation de l’intensité rayonnée sur la fréquence v 
donnée en fonction du changement de la position de la tache sur le 
disque. Les valeurs de l’intensité du rayonnement J, (0, 8) calculées 
d’après la formule (4.39) s’accordent assez bien avec les résultats 
des observations des taches. Cependant, si l’on adopte l'hypothèse 
de l'équilibre convectif de la tache, l’accord entre la théorie et les 
observations disparaît. 

Les conditions physiques des taches sont étudiées par les mêmes 


$ 15] GENERALITES 187 


méthodes que celles de l’étude des atmosphères stellaires. En parti- 
culier, on recourt à la construction des courbes de croissance et à 
l'analyse des profils des raies spectrales. On établit ainsi le degré 
d’excitation et d’ionisation des atomes, la concentration électroni- 
que, les vitesses du mouvement des gaz et d’autres caractéristiques. 

La particularité la plus importante est la présence dans les ta- 
ches solaires de champs magnétiques. On n’observe pas de taches 
sans de tels champs. Plus encore, on enregistre parfois des champs 
magnétiques faibles en un point donné de la photosphère avant l’ap- 
parition de la tache ou quelque temps après sa disparition. 

Les champs magnétiques des taches sont étudiés à l’aide de 
l'observation de l'effet Zeeman qui présente une séparation des raies 
spectrales dans le champ magnétique. Le tableau de cette séparation 
dépend de l’angle entre la direction du champ et la ligne de visée. 
Ordinairement, les champs magnétiques des taches sont perpendicu- 
laires à la surface solaire. Aussi l'effet Zeeman est-il longitudinal 
pour une tache de la partie centrale du disque. Dans ce cas une raie 
se divise en deux composantes polarisées circulairement distantes 
de la position normale de la raie d'une quantité 


A = 4,7-10-5gX2H, (15.18) 


où la longueur d'onde À est exprimée en centimètres, l’intensité 
de champ # en œrsteds, et où g est le facteur de Lande. Le calcul 
de l’intensité des champs magnétiques des taches à l’aide de la for- 
mule (15.18) conduit à des valeurs de l’ordre de plusieurs centaines 
et milliers d'œrsteds. 

Dans la plupart des cas les composantes de Zeeman ne sont pas 
observées séparément, mais comme fusionnant entre elles, c'est-à- 
dire qu’en présence du champ magnétique la raie s'élargit. La lar- 
geur équivalente des raies d’intensité moyenne augmente alors, et 
il en résulte que la courbe de croissance monte dans sa partie à pente 
faible. D’après la courbe de croissance des taches on peut évaluer 
l'intensité du champ magnétique. 

Pour interpréter en détail les spectres des taches on a besoin d’une 
théorie de la formation des raies d'absorption dans un champ magné- 
tique. Cette théorie a été élaborée dans de nombreuses recherches, 
et dans certaines d’entre elles les hypothèses sont assez générales (en 
particulier, du fait de l’incohérence de la diffusion de la lumière). 

La cause de la formation des taches solaires n’est pas tout à fait 
claire. Sans aucun doute leur apparition est liée à la naissance dans 
la profondeur d’une zone convective de champs magnétiques émer- 
geant d’une certaine façon vers l'extérieur. On sait que la densité 
de l'énergie magnétique est égale à H*/8x. Dans les couches profondes 
cette énergie est plus petite que l’énergie du mouvement convectif 
1/,pu° et le champ magnétique n’entrave pas la convection. Mais 
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dans les parties extérieures des taches on observe l'inégalité inverse: 
H? 1 
3x > pv’, (15.19) 


et le champ magnétique domine la convection. On admet que du 
fait de l’absence de transport de l'énergie par convection les parties 
extérieures des taches s'avèrent justement plus froides que la photo- 
sphère environnante. 

Les groupes de taches sont ordinairement entourés de facules, 
formations claires sur le disque du Soleil. En règle générale, l’appa- 
rition des facules précède quelque peu celle des taches, et leur durée 
de vie est en moyenne trois fois plus grande. Elles sont particulière- 
ment visibles au bord du disque, où la photosphère est moins bril- 
lante qu’au centre. Ceci est dû au fait que dans les couches superfi- 
cielles la température de la facule est plus élevée que celle de la pho- 
tosphère (environ de 300 K). Le transfert de l'énergie dans les facu- 
les est probablement assuré non seulement par rayonnement, mais 
encore par convection. 

4. Activité solaire. En plus des taches et des facules on observe 
sur le Soleil d’autres processus non stationnaires. Les plus remar- 
quables d’entre eux sont les éruptions chromosphériques et les pro- 
tubérances. 

Une éruption chromosphérique représente un accroissement subit 
de l'éclat d’une certaine partie de la surface solaire, d’aire environ 
égale à celle de la tache. Ordinairement l’éruption croît en quelques 
minutes, alors que son atténuation est plus lente. Quelquefois on 
parvient à déceler des éruptions dans la lumière blanche, mais le 
plus souvent on les observe à l’aide d’un spectrohéliographe dans les 
raies H, et dans certaines autres raies. Dans la plupart des cas une 
éruption apparaît au-dessus d'un groupe de taches ou tout près 
d’elles. D’après la puissance observée on a trouvé que dans les érup- 
tions la densité de la matière est bien plus élevée que dans les par- 
ties voisines de la chromosphère. Des hypothèses différentes asso- 
cient la cause des éruptions au caractère des champs magnétiques 
au-dessus des groupes de taches. 

L'étude des éruptions est d’un grand intérêt pour la géophysique 
du fait qu’elles exercent une forte influence sur l’état de l’ionosphère 
terrestre. Les éruptions s’accompagnent des flux de corpuscules et 
d'un rayonnement haute fréquence (ultraviolet et rayons X) prove- 
nant du Soleil. En pénétrant dans l’atmosphère terrestre ces corpus- 
cules et photons provoquent des orages magnétiques, perturbent les 
communications radio et déclenchent de nombreux autres phéno- 
mènes. 

La physique de l'atmosphère solaire accorde également une place 
importante à l'étude des protubérances, par lesquelles on entend les 
nuages de gaz observés au-dessus du bord du disque solaire. Plus 
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exactement, les protubérances se trouvent au-dessus de la chromo- 
sphère, dans la couronne. Le spectre d'une protubérance se compose 
de raies brillantes isolées d'hydrogène, de calcium ionisé, etc. Les 
protubérances ne se projetant pas sur la photosphère, leurs spectres 
ne comportent presque pas de fond continu et il n’y a pas du tout de 
raies d'absorption. 

Cependant, on observe également des protubérances sur le disque 
du Soleil. Dans ce cas elles se manifestent par suite de l'absorption 
de la lumière dans des raies isolées. Sur le disque solaire elles peu- 
vent être décelées à l’aide d’un spectrohéliographe qui permet d’ob- 
tenir des photographies du Soleil dans les rayons d’une longueur 
d'onde définie. Les spectrohéliogrammes enregistrés dans les noyaux 
des raies d'hydrogène, de calcium ionisé, etc., montrent des fila- 
ments sombres qu’on appelle parfois flocules sombres. Ces formations 
constituent justement les protubérances qui se projettent sur le dis- 
que solaire. | 

D’après la forme, les dimensions et l'allure du mouvement les 
protubérances sont très variées. Selon une classification grossière 
on fait une distinction entre les protubérances calmes, qui ne changent 
pas sensiblement pendant des heures et des jours, et les protubérances 
éruptives, qui se déplacent à des vitesses énormes allant jusqu'à 
4000 km/s. On distingue également une classe particulière de pro- 
tubérances liées aux taches solaires. 

Des renseignements précieux sur le mouvement des protubérances 
sont fournis par des prises de vues réalisées par plusieurs observa- 
toires. En particulier, il a été établi que les protubérances éruptives 
apparaissent à partir des protubérances calmes à la suite d'un ac- 
croissement subit de la vitesse. On a établi également que de nombreu- 
ses protubérances se forment lorsque la matière coronaire se condense 
et sous la forme de jets se déplace alors vers le bas. Le mouvement 
des protubérances est lié sans aucun doute aux champs magnétiques 
présents dans le Soleil. Dans de nombreux cas son allure est celle des 
particules chargées se déplaçant le long des lignes de force magné- 
tiques. Le mouvement des protubérances a été étudié en détail par 
A. Séverny à l'observatoire astrophysique de Crimée. La lumines- 
cence des protubérances présente un grand intérêt. Nous n'’allons 
pas nous y attarder, car elle s'apparente à la luminescence chromo- 
sphérique que nous étudierons en détail au paragraphe suivant. 

Les taches solaires, les facules, les éruptions chromosphériques 
et les protubérances sont les exemples les plus caractéristiques de 
la manifestation de l’activité solaire. On sait que cette activité 
varie notablement avec le temps, la période approximative des va- 
riations étant de 11 ans. Cependant, l’activité solaire n'influe pas 
sur les caractéristiques du Soleil en tant qu’étoile. Autrement dit, 
une étoile semblable au Soleil ne rend pas observable l'apparition 
des taches et des protubérances. En même temps il n’est pas exclu 
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que les étoiles d’autres types donnent lieu à des phénomènes identi- 
ques qui se déroulent à de plus grandes échelles et qui influent donc 
sur les variations observées de l'éclat et du spectre stellaire. 


$ 16. Chromosphère 


1. Intensité des raies. Pendant les éclipses solaires, lorsque tout 
le disque du Soleil est recouvert par la Lune, nous pouvons observer 
un spectre composé de raies brillantes sur un fond sombre. Ces raies 
appartiennent à la chromosphère qui, sans tenir compte de la cou- 
ronne, est la couche la plus supérieure de l’atmosphère solaire. D'a- 


s I(h) 
h h' 


Fig. 48 


près la composition des raies le spectre de la chromosphère est identi- 
que au spectre de Fraunhofer ordinaire du disque du Soleil, c’est-à- 
dire que dans le spectre de la chromosphère les raies brillantes oc- 
cupent les mêmes places que les raies d’absorption dans le spectre 
du disque, sauf pour certaines exceptions indiquées plus loin. 

Le caractère même du spectre chromosphérique est tout à fait 
clair. Comme nous le savons déjà, les couches supérieures de l’atmo- 
sphère solaire ne rayonnent presque pas dans le spectre continu, mais 
diffusent la lumière dans les raies spectrales. Aussi en observant 
l'atmosphère selon la tangente à la photosphère, nous ne voyons pas 
de spectre continu, mais seulement des raies brillantes. Par contre, 
lorsqu'on observe le disque solaire, on voit le spectre continu avec 
des raies d’absorption qui apparaissent du fait que le rayonnement 
diffusé par l’atmosphère dans les raies revient en grande partie dans 
l'atmosphère. 

D’après les données d'observation on peut trouver l’intensité 
totale du rayonnement dans une raie quelconque à la hauteur À du 
bord du disque. Nous noterons cette quantité Z (h). Il est évident 
qu’elle représente la quantité d'énergie émise dans la raie par une 
colonne de 1 cm de section passant en 1 s à la distance k de la photo- 
sphère dans une unité d'angle solide (fig. 18). 
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La quantité Z (h) décroiît avec la croissance de h et après le traite- 
ment des résultats des observations on la met ordinairement sous la 
forme 


I (h) = I (0) e-8#, (16.1) 


où J (0) et B sont des paramètres. 

Connaissant la quantité 7 (k) pour la raie donnée nous pouvons 
calculer le coefficient d'émission volumique dans celle-ci. En le: 
désignant par & (k) on obtient l’équation suivante: 


+ 00 
I (k) = ( e(h'}ds, (16.2) 
où k’ est la hauteur d’un point arbitraire sur la ligne de visée et s, 


la distance comptée le long de cette ligne. 
Si R est le rayon du Soleil, il s'ensuit de la figure 18 que 


$ —(R+h} —(R+h}. (16.3} 

L’épaisseur de la chromosphère étant petite devant R, au lieu de 
(16.3) on peut écrire : 

s —2R(h —h). (16.4} 


Compte tenu de (16.4) la relation (16.2) se met sous la forme: 


e (h') dh' 


LE VAR LES. 


h 


(16.5) 


La relation (16.5) est une équation intégrale d’Abel pour la fonc- 
tion cherchée e (h). La solution de cette équation est donnée par 
la formule: 


œ 


= a | Ver (16.6) 
En portant (16.1) dans (16.6), on trouve 
e (h) — € (0) e-Ph, (16.7} 
où 
e(0)=7(0) (46.8) 


De la sorte, à l'aide de la formule (16.7) et des quantités Z (0) 
et 5 fournies par les observations on peut calculer le coefficient d’émis- 
sion & de toute raie à une hauteur » quelconque. 
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La détermination des quantités e (k) a été réalisée d’après les 
observations de nombreuses éruptions solaires. Le Tableau 19 re- 
produit une partie des résultats obtenus par Menzel et Sillier. 


Tableau 19 
Rayonnement de la chromosphère dans des raies spectrales différentes 
Longueur Longueur 
Atome | d'onde de la B-108 Ige(0) | Atome| d'onde de la} 8.108 Ige (0) 
raie raie 

H | 4861 (Hg) 1,16 —41,63 | He* 4686 0,30 —9,88 
4340 (H;) 1,16 —2,22 | Mg 3838 1,81 —2,90 

3970 (H:) 1,16 —2,90 | Ti* 4572 1,58 —,179 

4227 2,11 —3,19 

He 5016 0,58 —4,96 | Ca 3968 0,69 —2,93 
4026 0,67 —4,49 | Ca* 3934 0,69 —2,85 


De tels résultats présentent un intérêt notable pour rendre évi- 
dentes les conditions physiques dans les couches supérieures de l’at- 
mosphère solaire. 

. Autoabsorption dans les raies. En écrivant l’équation (16.2) 
nous avons admis que pour le rayonnement propre la chromosphère 
est transparente. Or, cette hypothèse n’est justifiée que pour sa 
partie supérieure, tandis que pour l’examen de la chromosphère 
inférieure il faut prendre en considération l'autoabsorption dans 
des raies spectrales. 

Désignons par €, (k) et o, (k) les coefficients d'émission et d’ab- 
sorption sur la fréquence v à l’intérieur de la raie donnée à la hauteur 
h au-dessus de la photosphère. Alors, l'intensité du rayonnement sur 
la fréquence v se déplaçant vers l'observateur et distant de À du bord 
du disque vaut 


+oo 
I, (h)= \ e,(h'}e-{vds, (16.9) 


où t, est la distance optique comptée le long de la ligne de visée, 
c'est-à-dire 


t,— \ c, ds’. (16.10) 


Nous admettrons que la quantité 


ES (16.11) 


Ov 
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est indépendante de la fréquence à l'intérieur de la raie. [l en est 
notamment ainsi dans la diffusion complètement incohérente de la 
lumière. 

Evidemment, la quantité S est prédéterminée par le rapport du 
nombre d’atomes aux états supérieur et inférieur pour la raie donnée, 
c'est-à-dire par le rapport »;/n;,. En effet, nous pouvons écrire à l’ai- 
de de (16.11): 


ni AnhVir = 47S ( o, dv. (16.12) 
D'autre part, d’après la formule (8.12) on a 
0, dv (n,Bix —nxBni), (16.13) 


C 


où pour contribuer à la généralité on a en vue l'absorption négative. 
En utilisant la relation (8.5) qui associe entre eux les coefficients 
d’'Einstein de transitions, on tire des formules (16.12) et (16.13): 


2RVSe 4 
TE an 5-19 
Ei lRk 


Bien entendu, la quantité n;/n, varie dans la chromosphère. Mais 
pour simplifier nous admettons qu'elle est constante et correspond à 
une certaine « température d'’excitation » moyenne. Alors, dans la 
chromosphère, la quantité S sera constante elle aussi. 

En appliquant la formule (16.11) et l'hypothèse de la stabilité 
de S, on obtient au lieu de l'équation (16.9) 

+oc 
I,(k)=S \ o,(L')e!vds, (16.45) 


ou, après l’intégration, 


I,(h)=S (1 —e" 0), (16.16) 
où £$ (k) est l’épaisseur optique de la chromosphère le long de la 
ligne de visée. 


En représentant la quantité ©, sous la forme ©, — n;k,, où k, 
est le coefficient d'absorption par atome, nous pouvons écrire: 


400 +00 
L= | ods=k, | nids. (16.17) 
En introduisant la notation 
+00 
N,(h)= ( n,(h') ds, (16.18) 


13—01064 
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on trouve au lieu de (16.16) 
I,(h)=S11—e "Ni, (16.19) 


L'intégration de la relation (16.19) sur toutes les fréquences 
fournit : 


O0 


I(h)=S ( pie si) qy, (16.20) 


0 


où J (h) est l’intensité totale de Ia raie. 

L'équation (16.20) permet de calculer la quantité N,; (h) d’après 
l'intensité du rayonnement Z (k) établie par observation. La quan- 
tité N, (h) est le nombre d’atomes en i-ième état compris dans une 
colonne de 1 cm* de section reposant à une hauteur À du bord du dis- 
que. Cette quantité est liée à la concentration des atomes n; (h) par 
l'équation (16.18) qui peut se mettre sous la forme: 


© 


N,(h)= V 2R | n; (h°) 


0) gR'. 6.2 
| Pr h (16.24) 


En résolvant cette équation d'Abel nous pouvons déterminer 
la quantité #7; (h) cherchée. 

Cette méthode indiquée pour rechercher la concentration des 
atomes dans Ja chromosphère ne peut être considérée comme sûre 
du fait qu’elle est fondée sur l’hypothèse que la quantité S est cons- 
tante, alors qu'elle ne l'est en fait pas. Ceci est clair ne serait-ce 
que du fait que la formule (16.16) donne une raie à l'intensité maxi- 
male en son centre, tandis que les profils observés des raies ont sou- 
vent une forme en selle. C’est pourquoi il est intéressant d'étudier 
le problème de la détermination à l’aide de l'équation (16.9) non 
seulement de la concentration des atomes nr; (h), mais encore de la 
quantité S (h) ou des quantités »; (h) et n, (h). Toutefois, il est peu 
probable que nous disposions actuellement des valeurs suffisamment 
exactes de la fonction 7, (hk) (caractéristique des profils des raies 
chromosphériques à des hauteurs différentes), nécessaires pour ré- 
soudre le problème envisagé. 

11 convient de souligner que l’autoabsorption de la chromosphère 
ne témoigne pas à elle seule d’une épaisseur optique élevée le long 
du rayon. Considérons les couches chromosphériques dont la’hauteur 
est plus élevée que h. Leur épaisseur optique le long du rayon est 
égale à 

T, (R)=8#, | n (n°) dh’. (16.22) 
h 
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En admettant que la décroissance de la concentration des atomes 
avec la hauteur est proportionnelle à e-Ph, on obtient 


tr, (k) 4h, LE. (16.23) 


Quant à l’épaisseur optique de la chromosphère pour un rayon issu 
à la distance À du bord du disque, d’après la formule (16.17) elle 
vaut: 


10 (2) = Eva (R) FE. (16.22) 
On a donc 


15 (h) 


VO)=-E 


(16.25) 


En portant $ = 107* dans la formule obtenue, on trouve +7, (k) = 
= 0.015 t$ (h). Par conséquent, même pour des valeurs élevées de 
t? (h), c’est-à-dire lorsque l’autoabsorption dans la raie est forte, la 
quantité t, (k) peut être inférieure à l'unité. On peut considérer 
que la chromosphère n’est alors le siège que d’une diffusion unitaire 
de la lumière dans la raie spectrale. Cependant, pour certaines raies 
fortes du spectre (par exemple, pour les raies de Balmer et les raies 
H et K de Ca*), le long du rayon l’épaisseur optique de la chromosphè- 
re est probablement supérieure à l’unité. 

3. Distribution des atomes selon la hauteur. En se basant sur 
l'étude du spectre chromosphérique on peut trouver la distribution 
des atomes selon la hauteur. Supposons qu’il n’y a pas d’autoabsorp- 
tion dans la raie. Alors, le coefficient d'émission volumique dans 
la raie est déterminé par la formule (16.7). En utilisant la relation 


4ne (h) — ny (h) Axihvir, (16.26) 
on obtient 
nn (h) — ny (0) ePh, (16.27) 
où 
ra (0) = LR. (16.28) 


Pour passer du nombre d’atomes dans l'i-ième état au nombre 
d’atomes à l’état fondamental on emploie ordinairement la formule 
de Boltzmann pour une certaine température d’excitation moyenne 
des atomes 7 (bien que dans ces conditions on puisse commettre 


13e 
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une erreur notable, puisque dans la chromosphère 7 peut changer). 
Après avoir effectué ce passage, on a 


n, (a) = n, (0) e-Bx, (16.29) 
où 
Xi Xk 
ni (0) = 74 (0) _ e ÀT , (16.30) 


D'après la formule (16.29) on peut trouver pour un atome quelconque 
la variation de la concentration avec la hauteur. Les paramètres 
m (0) et B qui figurent dans cette formule sont déterminés à partir 
des données d'observation (par exemple, celles consignées au Ta- 
bleau 19). 
Comparons la formule (16.19) avec la formule barométrique 
m,&h 


n(h)=n(0)e #*T, (16.31) 


où m, est la masse de l’atome donné et g, l'accélération de la pesan- 
teur dans l'atmosphère du Soleil. 

Bien que les formules (16.29) et (16.31) se ressemblent formelle- 
ment, leurs résultats se distinguent fortement. D'après la formule 
barométrique, plus la masse de l’atome est grande, plus la décroissan- 
ce de la concentration avec la hauteur est rapide. Cependant, d’a- 
près la formule (16.29), avec les valeurs de B fournies par l’observa- 
tion, la chute de la concentration avec la hauteur est à peu près 
la même pour des atomes différents. 

Par ailleurs, pour tout atome la quantité m,g/£T est bien plus 
élevée que la valeur de $. Par exemple, pour l’hydrogène m,g/KT — 
= 6,6-10-8 (pour T & 5000 K), et B —1,16-10-5. Pour d’autres 
atomes la différence entre ces quantités est encore plus grande. Par 
conséquent, dans la chromosphère la diminution de la concentration 
des atomes avec la hauteur est bien plus lente qu’elle ne le serait 
d’après la formule baromeétrique. 

L'hypothèse de Milne a eu du succès pendant longtemps; d’après 
cette hypothèse la pression de radiation dans les raies spectrales fait 
monter les atomes très haut dans la chromosphère. D'après la for- 
mule (4.56) nous pouvons écrire l'expression suivante pour la pres- 
sion de radiation qui, à un stade déterminé de l’ionisation, s’exerce 
sur tous les atomes de l’élément donné confinés dans une unité de 
volume : 


1 
NN f=— D rmukiniAVin, (16.32) 
où k;4 est le coefficient d’absorption dans la raie spectrale par atome; 
Hir, le flux de rayonnement dans cette raie; Av;,, la largeur de cel- 
le-ci. En estimant la grandeur f d’après la formule (16.32) il faut 


[x 
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tenir compte du fait que le maximum de la courbe de répartition de 
l'énergie dans le spectre solaire se trouve dans le domaine visible, 
alors que le plus grand nombre d’atomes sont dans l’état fondamen- 
tal. La pression de radiation sera donc maximale pour les atomes 
de l’élément dont les raies de la série principale se trouvent dans le 
domaine visible du spectre. Seuls le sodium neutre et le calcium 
onisé satisfont à cette condition. Le premier possède dans la partie 
visible du spectre des raies de résonance D, et D., et le second, des 
raies de résonance H et K. Dans l'atmosphère solaire les atomes de 
ces éléments se trouvent essentiellement à l’état ionisé une fois. On 
aboutit donc à la conclusion que la pression de radiation est maxi- 
male pour les atomes de calcium. L'’estimation approchée de cette 
force peut se faire d’après la formule: 


1 
Î=— Niko 59 AV; (16.33) 


c'est-à-dire en ne tenant compte que de la pression de radiation dans 
la raie de résonance. 

Les calculs d’après la formule (16.33) montrent que pour le cal- 
cium la pression de radiation est comparable à la force gravitation- 
pelle. Par conséquent, dans la chromosphère la pression de radiation 
peut intervenir dans la distribution des atomes de calcium selon la 
hauteur. Mais son influence sur les autres atomes est très faible. Il 
ne faut pas non plus croire que les atomes de calcium sont suscepti- 
bles d'entraîner toute la chromosphère. De la sorte, il faut reconnaître 
que la grande étendue de la chromosphère ne peut pas être expliquée 
par l'effet de la pression de radiation. 

Pour expliquer la grande hauteur de la chromosphère certains 
auteurs se sont référés aux mouvements turbulents dont elle est le 
siège. Cependant, pour parvenir à des conclusions sur de tels mou- 
vements, il faut probablement se fonder sur les largeurs des raies ob- 
servées dans le spectre de la chromosphère. Si l'on admet que les 
largeurs des raies sont dues au mouvement chaotique des atomes, on 
obtient pour les vitesses de ce mouvement des valeurs de l’ordre de 
10 à 20 km/s, c'est-à-dire dépassant les vitesses moyennes de l’agi- 
tation thermique des atomes. Compte tenu de la turbulence, dans la 
formule barométrique (16.31) au lieu de v? = 2 kT/m, il faut porter 
la quantité 5 + v?, où v, est la vitesse turbulente. Dans ce cas, au 
lieu de la formule barométrique on a 


: 2£h 


ni(h)=n(0)e 7%. (16.34) 


Pour v, Æ 20 km/s la formule (16.34) donne à peu près la même al- 
lure de la concentration des atomes avec la hauteur que la formu- 
le (16.29) obtenue d’après les données d’observation. 
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Cependant, il nous semble que le plus correct est le point de 
vue d’après lequel la chromosphère se trouve non pas en équilibre 
statique, mais en équilibre dynamique. L'aspect même de la chro- 
mosphère, qui semble être constituée de filaments ou de jets isolés 
souvent appelés spicules, conduit à cette idée. Il existe des forces 
qui expulsent ces jets de la photosphère. Il se peut qu'ils soient liés 
à la granulation, car en gros le nombre de jets est égal au nombre de 
granules. La durée de vie moyenne de ces jets est de quelques mi- 
nutes. La vitesse de leur mouvement est de l’ordre de 20 km/s. 

4. Excitation des atomes dans la chromosphère. Nous avons 
déjà dit que d’après la composition des raies le spectre de la chro- 
mosphère est grosso modo identique au spectre de Fraunhofer du dis- 
que solaire. Il existe, toutefois, certaines exceptions à cette règle. La 
plus notable est la présence de raies d'hélium très intenses (on sait 
que l'élément appelé hélium a été découvert précisément d'après ces 
raies chromosphériques). Plus encore, le spectre de la chromosphère 
rend visible la raie faible À 4686 qui appartient à l’hélium ionisé. 
La présence dans la chromosphère d'un grand nombre d’atomes 
d’hélium excités et ionisés ne correspond pas du tout à la tempéra- 
ture de la photosphère du Soleil. La concentration des atomes d'hé- 
lium excités calculée d’après la formule de Boltzmann pour une 
température d'environ 6000 K est presqu'un milliard de fois plus 
faible que la concentration de ces atomes établie d’après les obser- 
vations. 

Ainsi. la chromosphère est le siège d’une excitation anomale des 
atomes. Initialement, ce phénomène s’expliquait par l'hypothèse de 
l'existence d’un rayonnement ultraviolet important dans le spectre 
solaire. Or, cette idée n’est pas admissible, ne serait-ce que pour la 
raison que le rayonnement ultraviolet issu de la photosphère aurait 
excité également les atomes des couches plus profondes de l’atmosphèe- 
re, ce qui n'est pas observé. La même objection peut être avancée 
contre l'hypothèse de l'excitation des atomes par un flux de parti- 
cules rapides issues de la photosphère. 

Par la suite on a émis l’idée que l’hélium dans la chromosphère 
est excité non pas d’en bas (à partir de la photosphère), mais d’en 
haut (à partir de la couronne). Après la découverte de la température 
élevée de la couronne on a supposé que la luminosité de la chromosphè- 
re dans les raies d'hélium pouvait être due au rayonnement haute 
fréquence de la couronne. Puis, on a établi que la température com- 
mence à s'élever déjà dans la chromosphère. De ce fait les atomes à 
potentiel d'excitation élevé (y compris les atomes d’hélium) peu- 
vent être excités dans la chromosphère supérieure par un choc élec- 
tronique (voir [5]). 

Ainsi, il faut en conclure que la chromosphère se compose aussi 
bien des régions plus froides que des régions plus chaudes. Le mo- 
dèle physique de la chromosphère doit donc être assez compliqué. 
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Voici le modèle qui peut être considéré comme le plus probable. La 
couche inférieure de la chromosphère jusqu’à une hauteur d'environ 
1000 km est relativement froide, sa température est d'environ 
5000 K. Avec la hauteur la température augmente progressivement 
pour atteindre, à 1500 ou 2000 km, des valeurs de 10 000 à 12 000 
kelvins. Encore plus haut la chromosphère devient inhomogène. La, 
elle se compose de filaments isolés à température de 12 000 à 18 000 
kelvins. Au-delà de 4000 km, sur le fond de la couronne on observe 
des spicules plus froids qui disparaissent à la hauteur de 10 000 km. 

5. Spectre ultraviolet du Soleil. Les lancements de fusées ont 
permis d'obtenir des spectres solaires dans l’ultraviolet. Les résultats 
de leur mesure et leur interprétation sont publiés dans de nombreux 
articles et ouvrages (voir, par exemple, [4]). 

Dans l’ultraviolet le plus proche (environ jusqu’à 1900 A) le 
spectre du Soleil ressemble à celui de la partie visible, c'est-à-dire 
présente un spectre continu à raies d'absorption. L'intensité du spec- 


tre continu tombe brusquement près de 2100 À (la raison éventuelle 
de ce phénomène étant l'absorption due à un nombre d’atomes et de 
molécules). Les raies d'émission apparaissent dans le spectre solaire 


à peu près à partir de 1900 À. La diminution ultérieure de la lon- 
gueur d'onde entraîne l’atténuation du spectre continu et rend les 


raies d'émission plus perceptibles. Au-dessous de 1500 À le spectre 
se compose de raies brillantes sur un fond continu faible. 
Parmi les raies brillantes de l’ultraviolet, la raie L, de l’hydro- 


gène (1215,67 À) se dégage. Le spectre présente également d’autres 
raies de la série de Lyman, ainsi que le continuum de Lyman. D'au- 
tre part, la raie de résonance de l’hélium ionisé (303,78 À) est égale- 
ment très intense. On enregistre également dans le spectre de nom- 
breuses raies des ions C, N, O, Si, etc., y compris les raies de ré- 
sonance. 

La plupart des raies brillantes de l’ultraviolet solaire apparais- 
sent dans la chromosphère et la zone de transition entre la chro- 
mosphère et la couronne. Certaines raies apparaissent dans la cou- 
ronne. Il importe de souligner que nous ne pouvons observer ces 
raies que par suite de la faiblesse extrême du spectre continu du 
Soleil dans l’ultraviolet. Les raies brillantes de même intensité dans 
le domaine visible du spectre ne peuvent pas généralement être dé- 
celées du fait qu’elles se superposent à un fort spectre continu ou 
aux raies d'absorption à l’intérieur desquelles l'intensité est aussi 
très élevée. C’est seulement pendant les éclipses, lorsque la chromo- 
sphère et la couronne ne se projettent pas sur la photosphère, que 
nous pouvons observer les raies chromosphériques et coronaires 
brillantes dans la partie visible du spectre. Quelquefois même dans 
la partie visible du spectre il arrive qu'on puisse déceler aussi l’in- 
fluence du rayonnement chromosphérique. Elle se manifeste par des 
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intensités accrues dans les parties centrales des fortes raies de Fraun- 
hofer (par exemple, des raies H et K de Ca I]). 

Les observations faites à partir de fusées ont permis de détermi- 
ner dans le spectre solaire le profil de la raie L, représenté sur la 
figure 19, a. Au centre de la raie d'émission L, on voit une raie 
d'absorption mince due à l’absorption du rayonnement par l’hy- 
drogène neutre sur le chemin du Soleil à la fusée. Ceci est confirmé 
par le fait que les couches supérieures de l’atmosphère terrestre 
brillent dans la raie L,, grâce à la réémission dans la raie donnée de 


H, Lo Mg II 
1215, 67 À 2795, 52 À _ EE ; 
0 
Fig. 19 


la radiation solaire qu'elles ont absorbée. En s’écartant de la raie 
d'absorption mince citée, nous pouvons dire que la raie L,, du spec- 
tre solaire comporte un large creux dans le domaine central. 

Les figures 19, b et c représentent les profils des raies d'émission 
2196 Mg II et 3934 Ca II qui ressemblent beaucoup au profil de la 
raie L,. Le spectrogramme avec la raie À 2796 a été obtenu par des 
observations à partir des fusées. Cette raie d'émission se superpose à 
la large raie d'absorption. La raie d'émission À 3934 se trouve tout 
au fond d’une raie d'absorption K très large et est un exemple de 
l'influence de la chromosphère sur le spectre de Fraunhofer, dont 
nous avons parlé ci-dessus. La raie d'émission L, se superpose égale- 
ment à la large raie d'absorption, mais le profil de celle-ci est diffi- 
cile à déterminer par suite de la faiblesse du spectre continu. 

De nombreuses raies de l’ultraviolet du Soleil apparaissent dans 
la région de transition entre la chromosphère et la couronne, où la 
température varie d'environ 10 000 à 1 million de kelvins. L'étude 
théorique de cette région est un problème des plus intéressants de la 
physique du Soleil. Il est clair que les atomes d’un élément quelcon- 
que à un stade d’ionisation déterminé se trouvent avant tout seule- 
ment dans une couche très mince de cette région, car à une tempé- 
rature plus basse les atomes se trouvent au stade d’ionisation pré- 
cédent, alors qu’à une température plus élevée, au stade d’ionisation 
suivant. La région de transition présente donc une forte stratification 
du rayonnement. En tenant compte du rayonnement dans des gam- 
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mes spectrales différentes, on peut construire le modèle de la région 
de transition, c'est-à-dire déterminer dans celle-ci les variations de 
la densité et de la température avec la hauteur (voir, par exemple. [6]). 

6. Raïie L,, dans le spectre du Soleil. Nous avons mentionné pré- 
cédemment certaines données d’observation sur la raie L,. Procé- 
dons maintenant à leur interprétation. 

La raie d'émission L,, apparaît dans les couches supérieures de la 
chromosphère où la température croît avec la hauteur. Dans ces 
couches l'excitation des atomes est produite par choc électronique, et 
dans les transitions spontanées ultérieures il se forme des quanta 
dans les raies spectrales. Les quanta L, ne peuvent pas le plus 
souvent sortir sans obstacles de la chromosphère, du fait que la 
profondeur optique des couches chromosphériques sur la fréquence 
centrale de cette raie est très grande. Il s'ensuit que la chromosphère. 
est le siège d'une diffusion de rayonnement L,. Comme nous l’avons 
expliqué plus haut (au $ 11), cette diffusion s'accompagne dans la 
raie de la redistribution du rayonnement selon les fréquences. Lors 
d'un tel processus, dans les parties de la raie éloignées du centre 
pour lesquelles la profondeur optique est relativement petite. la 
part prépondérante des quanta sort à l’extérieur. La part des quanta 
qui sort à l'extérieur dans les parties centrales de la raie est plus 
petite en raison de la forte absorption. Par conséquent. la partie 
centrale d'une raie d'émission peut comporter un creux. Un tel creux 
est précisément observé pour la raie L, du spectre solaire. 

Pour déterminer les profils théoriques de la raie L, nous pouvons 
utiliser les équations (11.9) et (11.10) avec certaines modifications. 
Ces équations décrivent la diffusion du rayonnement dans la raie. 
spectrale avec une redistribution complète selon les fréquences lors- 
que les quanta provenant du spectre continu apparaissent dans la 
raie. La résolution de ces équations détermine le profil de Ja raie 
d'absorption dans le spectre de l'étoile. Pour tenir compte de la 
formation par collisions des quanta dans la raie il faut introduire un 
certain terme supplémentaire dans l’équation (11.10). Nous obtien- 
drons alors une raie d'absorption à intensité renforcée dans la ré- 
gion centrale ou même une raie d’absorption avec une raie d'émis- 
sion superposée. Il est évident que de tels profils théoriques concer- 
neront non seulement la raie L,, mais aussi les autres raies de ré- 
sonance du spectre solaire, en particulier les raies H et K de Ca Il. 

Pour simplifier cherchons seulement le profil de la raie d’'émis- 
sion superposée à la raie d'absorption. Dans notre cas le terme cons- 
tant de l'équation intégrale (11.14), qui détermine la fonction 
S (t), est dû seulement aux collisions. Ce mécanisme d’excitation 
des raies s’affaiblissant avec la profondeur optique croissante, nous 
admettrons que 


g (tr) = Cermt, (16.35} 
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où Cet m sont des constantes. L’intensité du rayonnement de fré- 
quence v dans la raie, issu sous un angle arccos u à la normale, est 
exprimée à l’aide de la fonction S (xt) par la formule 


I, (0, p) = \ S(t)e-*r dr. (16.36) 
0 


où n, est le rapport du coefficient d'absorption dans la raie au 
coefficient d'absorption dans le spectre continu, et rx = (n, + 1}/u 


L, (0,1) 
Le (0,1 
4,5 


05 


Fig. 20 


(voir à titre de comparaison la formule (11.11)). Pourtant, lorsque 
g (r) est une exponentielle, pour calculer la quantité 7, (0, u) on 
n’a pas besoin de déterminer la fonction S (t). On a d'aprés la 
formule (3.19): 


1. (0. uy—=C—1% Ge) 16.37 
v( ? u) nv +1 14m u ’ ( D. ) 
nv+i 


où la fonction  (z) est déterminée par l'équation (11.27). 
L'équation (11.27) peut être résolue sans peine par des méthodes 

numériques. V. Ivanov l’a fait pour le coefficient dopplérien d’ab- 

sorption dans la raie, en négligeant l'absorption dans le spectre 
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continu. À l’aide du tableau obtenu de la fonction (2) il a déter- 
miné d’après la formule (16.37) les profils des raies d'émission. La 
figure 20 illustre à titre indicatif certains résultats pour le centre 
du disque (u = 1). La distance en largeurs dopplériennes depuis le 
centre de la raie est portée en abscisses, et l'intensité par rapport à 
l'intensité centrale, en ordonnées. Les profils sont construits pour 
les valeurs de la quantité m/n,, égales à oo, 2, 0,5, 0,3, 0,2 et 0.15; 
de plus, la raie est d'autant plus large que cette quantité est plus 
petite. On voit que les profils théoriques des raies d'émission res- 
semblent beaucoup aux profils de la raie L,, établis d’après les ob- 
servations (voir figure 19, a). 

La théorie donne également les profils des raies d'émission à des 
distances différentes du centre du disque. Il s'avère que lors du 
passage du centre du disque vers le bord le creux de la raie devient 
plus profond et la distance entre les maxima augmente. D'après les 
observations sur le disque du Soleil le profil de la raie L, change à 
peu près de la même façon. 

La comparaison de la théorie avec les observations permet de 
déterminer la valeur des paramètres C et m. Ceci rend possible à son 
tour l'estimation de la distribution de la concentration électronique 
et de la température dans les couches supérieures de la chromosphère 
dont dépendent les paramètres précités. Il convient pourtant de te- 
nir compte du fait qu’en établissant la formule (16.37) on supposait 
que dans la chromosphère le profil du coefficient d'absorption est 
constant. Or, en réalité il varie avec la profondeur par suite de la 
variation de la température. 

Une théorie plus détaillée de la formation des raies de résonance 
dans le spectre du Soleil tient compte de différentes causes qui in- 
fluent sur la population du deuxième niveau de l'atome (voir (51). 


$S 17. Couronne 


1. Rayonnement de la couronne. Cette dernière est la partie 
externe de l'atmosphère solaire. Elle se prête mal à l'étude du fait 
que son éclat est bien plus faible que celui du ciel, lequel est dû à 
la diffusion de la lumière solaire dans l’atmosphère terrestre. Les 
observations de la couronne doivent donc être poursuivies pendant 
les éclipses lorsque l'émission du disque solaire n'atteint pas l'at- 
mosphère terrestre. Pour éliminer la lumière diffuse du ciel la cou- 
ronne est observée également dans les observatoires de haute mon- 
tagne à l’aide des instruments particuliers appelés coronographes. 
Les éclipses étant épisodiques et leur durée étant très courte, ce 
deuxième mode d'observation fournit des renseignements bien plus 
riches que le premier. 

Les observations montrent que la quantité d'énergie émise par 
la couronne est égale à environ un millionnième de Ja lumino- 
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sité solaire. Avec le temps le rayonnement de la couronne subit des 
modifications notables se renforçant pendant les années d'activité so- 
laire maximale et s’affaiblissant dans les années d'activité mini- 
male. 

Dans le domaine visible le spectre de la couronne se distingue 
fortement de celui de la chromosphère sous-jacente. Nous savons déjà 
que le spectre de la chromosphère comporte des raies brillantes qui 
sont des raies de Fraunhofer renversées (à l’exception des raies d’hé- 
lium). Par ailleurs, la couronne possède un spectre continu avec des 
raies d'absorption de Fraunhofer. D'autre part, le spectre de la cou- 
ronne comporte également des raies brillantes, mais ce ne sont pas 
du tout les mêmes que celles observées dans le spectre chromosphé- 
rique. 

Plus précisément, le rayonnement de la couronne se compose de 
trois parties. La première (composante K) présente un spectre conti- 


Lg J 


Bord du disque 


= < Ciel légèrement voilé 


Ciel d'un bleu pur 


Ciel au milieu de 
La phase totale 
de L' éclipse 


Fig. 21 


nu comportant un certain nombre de raies d'absorption très dilu- 
ées, associées aux raies de Fraunhofer les plus fortes dans le spectre 
du disque solaire. Ce rayonnement est polarisé. La deuxième (com- 
posante F) possède un spectre continu avec des raies de Fraunhofer, 
qui ne se distingue pas sensiblement du spectre du disque solaire. 
Ce rayonnement n'est presque pas polarisé. La troisième (composante 
E) possède un spectre à raies d'émission. L’énergie globale émise 
dans les raies par la couronne constitue environ 1 % de l'énergie 
qu elle émet dans le spectre continu. 
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La figure 21, tirée de l’article de Van de Hulst [2], représente les 
courbes caractéristiques des intensités relatives de chacune des 
composantes du rayonnement de la couronne à des distances diffé- 
rentes du bord du disque solaire. Sur la même figure, à titre de com- 
paraison, la ligne interrompue représente les éclats du ciel au voisi- 
nage du Soleil pour trois cas. Le premier d’entre eux correspond à un 
ciel légèrement voilé, c’est-à-dire à l'atmosphère terrestre, qui inclut 
aussi bien les molécules que les grosses particules (les indicatrices de 
diffusion de ces dernières sont étendues en avant d'où il résulte que 
près du Soleil on observe une auréole brillante). Le deuxième cas 
correspond à un ciel bleu, c'est-à-dire à une atmosphère composée 
seulement de molécules. Dans le troisième cas la droite interrompue 
traduit l'éclat du ciel pendant la phase totale d’une éclipse. Cet 
éclat est défini par la lumière diffusée arrivant dans le domaine de 
l’ombre lunaire à partir de la région de l'atmosphère éclairée par le 
Soleil. 

Comme l'ont montré Allen et Van de Hulst, la composante F 
apparaît en réalité non pas dans la couronne elle-même. mais dans 
l'espace entre le Soleil et la Terre. Cette composante résulte de la 
diffusion de la lumière solaire par les poussières interplanétaires, 
c’est-à-dire qu'elle est de la même nature que la lumière zodiacale. 
L'éclat notable de la composante F s'explique par une forte étendue 
en avant de l’indicatrice de la diffusion des poussières. 

Ainsi, pour établir le rayonnement authentique de la couronne 
la composante F doit être exclue du rayonnement observé. Par la 
suite nous n'évoquerons plus cette composante fictive et ne traite- 
rons que des composantes réelles K et E. 

2. Origine du spectre continu de la couronne. L’explication de 
l’origine du spectre continu (plus exactement de l’origine de la com- 
posante K) consiste en ce qu'il apparaît à la suite de la diffusion 
du rayonnement photosphérique sur les électrons libres de la cou- 
ronne. Voici quelques faits pour justifier cette explication. 

1. La répartition de l’énergie dans le spectre de la couronne ne 
se distingue pas de sa répartition dans le spectre du Soleil. La cou- 
leur de la couronne et celle du Soleil se confondent également. C'est 
précisément ce qui doit se passer dans le cas de la diffusion de la 
lumière sur des électrons libres par suite de l'indépendance du coef- 
ficient de diffusion par rapport à la longueur d'onde. Certaines di- 
vergences entre les diverses données d’observation sur le spectre et 
la couleur de la couronne sont dues aux difficultés de l'observation. 

2. Le rayonnement de la couronne est polarisé en vertu de la loi 
de la polarisation de la lumière dans le cas de la diffusion électro- 
nique (énoncée au $ 7). Les observations donnent le degré de polari- 
sation de la lumière p à des distances différentes du disque solaire r 
{avec la croissance de r elle augmente à peu près jusqu’à la valeur 
p = 40 % à la distance r = 1,5rc, pour décroître ensuite). On 
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sait que la valeur théorique du degré de polarisation de la lumière 
diffusée par un volume élémentaire est 
sin? y = 

PTT cosy ? (17.1) 
où y est l’angle entre les directions du rayonnement incident et 
diffusé. Cependant, chaque volume élémentaire donné reçoit un 
rayonnement issu de différents points de la photosphère, et chaque 
rayon incident possède son angle de diffusion y et son plan de diffu- 
sion. L'expression du degré de polarisation de la lumière diffusée 
par un volume élémentaire de la couronne est donc assez compliquée. 
Or, pour obtenir la quantité p (r) il faut intégrer le rayonnement sur 
tous les volumes élémentaires le long de la ligne de visée. De tels 
calculs conduisent à des valeurs du degré de polarisation p (r) qui 
s'accordent avec les valeurs observées de cette quantité (si, bien 
entendu, on exclut du rayonnement observé de la couronne la com- 
posante F non polarisée). 

3. Le spectre de la ccuronne ne présente qu’un très petit nombre 
de raies de Fraunhofer fortement étalées. Ceci s'explique par l’élar- 
gissement dopplérien des raies, qui a lieu lors de la diffusion de la 
lumière solaire sur les électrons libres de la couronne animés d’un 
mouvement rapide. Si nous désignons par r* l'intensité résiduelle re- 
lative d’une raie du spectre solaire et par r,, une quantité analogue 
de la couronne, nous pouvons écrire approximativement 


tee) 
Sarre à L AVp J'r°, dv’, (17.2) 
où 
ao= y Te, (17.3) 


et 7, est la température électronique de la couronne. La masse d'un 
électron étant très faible, la quantité Av, s'avère très élevée. Aussi 
les raies de Fraunhofer fines et faibles sont-elles tellement étalées 
qu’elles deviennent invisibles. Et dans le spectre de la couronne on 
n’observe que des raies de Fraunhofer très fortes bien que très éta- 
lées (par exemple H et K du calcium ionisé). Il convient de noter que 
les vitesses des particules de poussière étant très faibles, la compo- 
sante F qui apparaît sur ces particules lors de la diffusion de la Iu- 
mière, comporte un grand nombre de raies de Fraunhofer. 

Les faits énumérés indiquent sûrement que le spectre continu de 
la couronne est dû à la diffusion de la lumière, issue du disque du 
Soleil, sur des électrons libres de la couronne. Toutefois, une question 
importante se pose, à savoir: qu'est-ce qui provoque la brusque 
modification du spectre lors du passage de la chromosphère à la 
couronne, c'est-à-dire pourquoi le spectre de raies brillant de la 
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chromosphère se transforme-t-il en spectre continu de la couronne ? 
Bien entendu, la réponse à cette question n’est pas que la couronne 
possède beaucoup d'électrons libres et la chromosphère en a peu. 
En fait, en s’éloignant de la surface solaire la densité de la matière. 
y compris la concentration des électrons libres, décroît rapidement. 
C’est précisément cette décroissance de la densité qui explique avant 
tout la modification indiquée du spectre. L'effet du rôle accru de la 
diffusion électronique avec la diminution de la densité a été déjà noté 
au $ 5; à titre d'exemple, on citait les photosphères des étoiles su- 
pergéantes. 

Pour éclaircir ce qui vient d'être dit, écrivons les expressions des 
coefficients d'émission dans le spectre continu et dans la raie. Le 
coefficient d'émission volumique dans le spectre continu dü à la 
diffusion de la lumière sur des électrons libres est donné par la 
formule : 


0 do 
V' 4n Ü 


8, — 71:09 I (17.4) 
où 7, est la concentration des électrons libres, ©,, le coefficient de 
diffusion par électron et Zf, l'intensité rayonnée par la photosphère. 
D'autre part, le coefficient d'émission volumique dans la raie re- 
lative à la transition À —+ i vaut 


»  NhAkiRNiR 


4ARAVik (17.5) 


où rx est le nombre d’'atomes au k-ième état dans 1 cm°; 4,;, le 
coefficient d’'Einstein de la transition spontanée et Awv;,, la largeur 
de la raie. Par analogie avec la formule (5.7) la quantité nr, peut 
être mise sous la forme: 


— + £h _ h 
PR = bnrien gt 2(27amkTe)s/2 


e*Te, (17.6) 
où le coefficient b, montre combien de fois la valeur de n,/n,n° 
diffère de sa valeur à la température 7. en équilibre thermodynami- 
que. 
En portant (17.6) dans (17.5) on voit que le coefficient d'émis- 
sion dans Îla raie &;, est proportionnel à n,n*, c’est-à-dire au carré de 
la densité (si les atomes se trouvent surtout à l’état ionisé). Tandis 
que le coefficient d'émission dans le spectre continu €, est propor- 
tionnel à n,., c'est-à-dire au premier degré de la densité. Donc, dans 
le cas d’une faible densité du gaz, €, est une petite grandeur de 
premier ordre et &,, une petite grandeur de deuxième ordre. Par 
conséquent, pour une densité assez faible le coefficient d'émission 
dans la raie est plus petit que le coefficient d'émission dans le 
spectre continu dû à la diffusion sur les électrons libres. 
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Pour le rapport des quantités e, et e, on a 


Ey 


+ - 
rad led (17.7) 

Puisqu'en s’éloignant de la surface solaire la densité p décroît, 
le rapport €e,/e, décroit lui aussi. Pour une densité relativement 
élevée (dans la chromosphère) &,/e, © 1, c'est-à-dire que des raies 
fortes sont visibles sur un fond continu relativement faible. Pour 
une densité relativement faible (dans la couronne) e;/e, € 1, c'est-à- 
dire qu'on observe un spectre continu presque dépourvu de raies 
(avec certaines exceptions). 

En réalité le rapport e;/e, dépend non seulement de la densité, 
mais encore de la température. Il dépend également du mécanisme 
d’excitation des atomes qui détermine la valeur du coefficient b;. 
Pour des raies différentes la variation de €e;/e, avec la distance r 
est donc différente. Les calculs correspondants de chaque raie peuvent 
se faire à l’aide des formules (17.4)-(17.6). Plus loin nous les ferons 
pour les raies de Balmer d'hydrogène. 

3. Concentration électronique. Puisque le mécanisme principal 
de la luminosité de la couronne est la diffusion de la lumière sur 
des électrons libres, on peut trouver d’après l'éclat superficiel me- 
suré la répartition des électrons libres dans la couronne. Ce problème 
se résoud en principe de la même façon que celui examiné précédem- 
ment de la répartition des atomes émetteurs selon la hauteur de la 
chromosphère. 

Admettons que la couronne possède une symétrie sphérique, bien 
qu'en fait ce n’est pas du tout le cas. Soit e (r’) le coefficient d’émis- 
sion volumique à la distance r’ au centre du Soleil, et Z (r), l’inten- 
sité rayonnée par la couronne dans la direction de l'observateur à 
la distance r au centre du disque. Les quantités indiquées sont liées 
entre elles par l’équation: 


+00 
I (r)= ( e(r')ds, (17.8) 


*« 


où s— Vr'?—r°. Cette équation peut s'écrire 


I (r)=2 etr' ar, (17.9) 


Vr'i—r 
La quantité JZ (r) étant connue des observations, en résolvant 
417.9) (équation d’Abel) nous pouvons trouver le coefficient d'émis- 
sion € (r). Dans la pratique on profite généralement du fait que si 


e(n=—, (47.10) 
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où C et m sont des constantes, alors de (17.9) il s'ensuit que 


I (r)= 2C 


rm-1 


ce"? t| A 


cos"? p dy. (17.11) 


Pour cette raison en admettant que & (r) est la somme des termes de 
la forme (17.10), on choisit les constantes C et m de façon que la 
somme des termes de (17.11) représente suffisamment bien la fonc- 
tion / (r) donnée. 

Si le coefficient d'émission € (r) est trouvé, en utilisant la for- 
mule (17.4) nous pouvons calculer la concentration électronique 
ne (r). En admettant que l'intensité du rayonnement photosphéri- 
que /, ne dépend pas de la direction, on obtient 


a TR , = 9 
oto[ 1-7 1-( À)" (17.12) 
où À est le rayon du Soleil. 

Pour une résolution plus rigoureuse du problème de la concen- 
tration électronique de la couronne il faut tenir compte de l’assom- 
brissement du disque solaire lors du passage du centre vers le bord. 
En outre. il convient de prendre en considération le fait que les 
électrons libres diffusent le rayonnement non pas de façon isotrope, 
mais avec l’indicatrice de diffusion zx (y) = “/, (1 + cos y). 

Après avoir trouvé la concentration électronique 7, (r) on peut 
calculer le degré de polarisation du rayonnement coronal p (r) (nous 
en avons déjà parlé plus haut). La coïncidence des valeurs de p (r) 
calculées et observées indique que la détermination de n, (r) est 
correcte. 

À titre d'exemple, voici la formule approchée de la quantité 
n. (r) obtenue de la façon mentionnée ci-dessus : 


n.(r) = 108 [0,036 ( 2)" +1,55( 2)" +2,99 (237. (17.13) 


Une étude détaillée de la structure de la couronne a été effectuée 
par Van de Iulst (voir [2])}. Dans son ouvrage l’anisotropie de la 
diffusion électronique est prise en considération, la composante F 
est exclue. et on a tenu compte de la polarisation du rayonnement 
coronal. Les résultats obtenus sont consignés dans le Tableau 20 
qui comporte les valeurs de la concentration électronique de la cou- 
ronne aussi bien à l’époque du maximum de l’activité solaire qu’à 
l'époque du minimum de cette activité. De plus, la couronne « ma- 
ximale » est considérée comme étant à symétrie sphérique, tandis 
que pour la couronne « minimale » les valeurs n, sont données sé- 
parément pour les régions équatoriale et polaire. 


14—01064 


ne(r) = 
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Tableau 20 
Concentration électronique de la couronne n.'‘r)-10-6 


Couronne « mini- Couronne « mini- 
Couronne male » Couronne male » 
r/R « maxi TT  — r/R « maxi 
male » male » 
Sale | polaire “Male | rolaire 
1,00 405 227 174 1,5 14,8 8,3 | 1,41 
4,03 316 178 1427 1,7 7,11 4,0 0,542 
4,06 235 132 87,2 2,0 2,81 1,58 0,196 
1 ,1 160 90 ,0 53,2 2.6 0,665 0,374 0,040 
1,2 70,8 39,8 16,3 3,0 0,313 0,176 0,017 
1.3 37 ,6 21 ,1 5,98 4,0 0,090 0,050 0,004 


Nous pouvons calculer également le nombre total d'électrons 
libres dans la couronne; pour ce faire il suffit de connaître sa lumi- 
nosité. Si e est le coefficient d'émission, la luminosité vaut 


L.=4n \ e dV, (17.14) 


où l'intégration porte sur tout le volume de la couronne. Puisque la 
luminosité de celle-ci est déterminée essentiellement par le rayonne- 
ment de ses parties internes (telles que r Æ R), en partant dela 
formule (17.12) on peut écrire approximativement : 


e(r)=+ ne (r) olo- (17.15) 
En portant (17.15) dans (17.14), on obtient 
Le = 2n0010,, (17.16) 
où V, = \ n, dv. 
D'autre part, la luminosité du Soleil est 
Lo=4rR?al,. (17.17) 


Le rapport de la luminosité de la couronne à la luminosité du Soleil 
s'écrit donc: 


Le _ Code (17.18) 


Si la quantité L./LQ est connue d’après les observations, la 
formule (17.18) rend possible le calcul du nombre total d'électrons 
libres N, de la couronne. Nous avons déjà dit que L./Lo Æ 10". 
On trouve donc: W, = 5-10. 
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On en tire entre autres que le nombre d'électrons libres de la 
couronne par centimètre carré de la surface solaire vaut: 
Ne an: 
TRRE z 1018, (17.19) 


En multipliant ce nombre par le coefficient de diffusion par élec- 
tron libre, on obtient la valeur approchée de l'épaisseur optique 
de la couronne égale à t, Æ 10%. Il fallait s'attendre à un tel ré- 
sultat du fait que l'égalité approchée L. = Lo doit être vérifiée. 

4. Raies coronales. Le domaine visible du spectre de la couronne 
compte 30 raies d'émission. La plus brillante d’entre elles est la 
raie « verte» avec une longueur d'onde de 95303 À; les raies 
à 6375 À et À 6702 À dans le domaine rouge du, spectre, À 7892, 
à 10747 et À 10798 À dans l'infrarouge, et À3388 À dans l’ ultravio- 
let sont particulièrement fortes. Dans les différentes parties de la 
couronne les intensités relatives des raies sont différentes. Les lar- 
geurs des raies sont assez grandes, de l’ordre de 1 À. 

L'origine des raies coronales demeurait pendant longtemps un 
mystère pour les astrophysiciens. Enfin, en 1939, W. Grotrian a 
découvert que les fréquences de deux raies coronales coïncident avec 
celles des raies interdites issues des transitions entre les sous-ni- 
veaux de l’état fondamental des ions Fe X et Fe XI. Ensuite B. Ed- 
len a trouvé la même coïncidence pour les fréquences de deux autres 
raies coronales et des raies des ions Ca XII et Ca XIII. Il convient 
de noter que les raies interdites des ions cités n’ont pas été obser- 
vées en laboratoire. Les fréquences de ces raies ont été trouvées 
à partir du schéma des termes établi d’après les raies permises de 
l'ultraviolet du spectre observées en laboratoire. 

Par la suite B. Edlen a identifié la plupart des raies du spectre 
coronal. Il s’est avéré qu'elles se forment toutes dans les transitions 
interdites entre les sous-niveaux d’un état des atomes fortement 
ionisés (fer, calcium, nickel et argon). Le Tableau 21 donne la liste 
des raies coronales identifiées ainsi que divers renseignements à 
leur sujet. 

Les calculs montrent que les atomes fortement ionisés d’autres 
éléments ne possèdent pas de raies dans le domaine visible du spectre, 
ou que leurs raies sont trop faibles pour être observées sur le fond 
du spectre continu de la couronne. Cependant, certaines raies se 
trouvent à la limite de la visibilité et il se peut qu'à l’avenir on les 
identifie d’une façon ou d'une autre. 

L'identification indiquée des raies coronales soulève d'emblée 
deux questions: 1) Quelle est la raison de l'existence des atomes 
à ionisation multiple dans la couronne? 2) Pourquoi observe-t-on 
des raies interdites dans le spectre de la couronne ? La réponse à la 
première de ces questions sera donnée plus loin. Pour l’instant nous 
donnerons une réponse sommaire à la seconde, en remettant au Cha- 
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Tableau 21 
Raies d'émission de la couronne 


Intensité relative 


A L 
Longueur observée d'après Coefficient | Potentiel | Potentiel 
d'onde 1 lon de probabili- | d'excita- | d'ionisa- 
Apjs SE | tion, eV | tion, eV 
Grotrian Lyot 


3328 1,0 — Ca XII 488 3,72 989 
3388 16 — Fe XIII 87 9 ,96 329 
3601 ,0 2,1 — Ni XVI 193 3,44 459 
3642,9 — — Ni XIII 18 9,82 350 
3986,9 0,7 — Fe XI 9,5 4,68 261 
4086 ,3 1,0 — Ca XIII 319 3,03 655 
4231 .4 2,6 — Ni XII 237 2,93 318 
4359 — — Ar XIV 108 2,84 682 
5116 ,0% 4,3 2,2 | Ni XIII 197 2,42 350 
9302 ,86 100 100 Fe XIV 2,34 359 
9536 — — Ar X 106 2,24 421 
9694 ,42 — 1,2 | Ca XV 95 2,18 814 
6374 ,51 8,1 18 Fe X 69 1,94 233 
6701,83 5,4 2,0 | Ni XV 97 1,85 422 
7059,62 — 2,2 | Fe XV — 31,77 390 
1891 .94 — 13 Fe XI 44 1,97 261 
8024 ,21 — 0,5 | Ni XV 22 3,39 422 
10746 ,80 — 95 Fe XIII 14 1,15 329 
10797 ,95 — 35 Fe XIII 9,7 2,30 325 


pitre V, consacré aux nébuleuses gazeuses, l’étude détaillée du pro- 
blème de j’apparition des raies interdites dans les spectres des corps 
célestes. 

On sait que les coefficients d’Einstein des transitions spontanées 
sont de l’ordre de 108 s-! pour les raies permises. Mais ces coeffi- 
cients sont bien plus petits pour les raies interdites. Par exemple, 
d’après le tableau, pour les raies interdites du spectre coronal ils 
sont de l’ordre de 10 à 10% s-! (bien que l'interdiction dans ces cas 
ne soit pas très forte). Vu la petitesse de la probabilité des transi- 
tions interdites, il faut des conditions particulières pour que les 
raies interdites puissent devenir suffisamment intenses. 

Pour établir ces conditions notons d’abord que si l’état donné 
rend possible les transitions aussi bien interdites que permises, 
les premières sont bien plus rares que les secondes, et une raie inter- 
dite est bien plus faible qu'une raie permise. Par conséquent, les 
raies interdites ne peuvent devenir relativement intenses que lors- 
que l’état supérieur est métastable, c’est-à-dire qu’outre les tran- 
sitions permises, il n’y a pas du tout de transitions à partir de ces 
états vers les états inférieurs. 
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Cependant, à la différence des états excités ordinaires dont 
la durée pour un atome peut être de l’ordre de 10-f s, dans 
l’état métastable un atome peut demeurer bien plus longtemps. 
Il s'ensuit que pour réaliser une transition spontanée à partir d’un 
état métastable il faut que l’atome ne subisse pas de perturbations 
extérieures pendant de très grands intervalles de temps. En particu- 
lier, un atome ne doit pas subir de collisions fréquentes avec les 
électrons libres, du fait que ces derniers peuvent le faire passer de 
l’état métastable à l’état inférieur sans émission de raie interdite à 
la suite du choc de deuxième espèce. De la même façon, un atome ne 
doit pas subir une forte action du rayonnement lors de l’absorption 
duquel il peut passer de l’état métastable à un état supérieur. De la 
sorte, pour que dans le spectre d’un objet quelconque apparaissent 
des raies interdites relativement intenses, il faut que la densité de 
la matière et la densité du rayonnement y soient assez faibles. 

La présence même des raies interdites dans le spectre de la couron- 
ne témoigne du fait que les conditions précitées y sont observées. 
Les calculs le confirment. Nous avons vu que la concentration 
électronique dans la couronne est assez faible. et les collisions ne 
présentent pas d'obstacle aux transitions spontanées depuis les états 
métastables (bien que dans la couronne la valeur de n, soit de quel- 
ques ordres plus élevée que dans les nébuleuses, mais les probabili- 
tés de transitions pour les raies coronales sont aussi relativement gran- 
des). Par ailleurs, dans la couronne la condition relative à la densité 
du rayonnement est également vérifiée. Pour que les ions donnant 
les raies coronales passent de leurs états métastables vers les états 
supérieurs, il faut que le rayonnement soit émis dans l’ultraviolet 
lointain. Or, dans l’atmosphère du Soleil la densité d’un tel rayonne- 
ment est très faible. 

5. Température de la couronne. Aussitôt après l'identification 
des raies coronales la physique du Soleil a connu encore une décou- 
verte importante: plusieurs faits ont été mis à jour, témoignant de 
ce que la température cinétique de la couronne est extrêmement éle- 
vée, de l’ordre d’un million de kelvins. Nous indiquerons les plus 
importants de ces faits. 

1. Forte ionisation des atomes dans la couronne. Dans la liste 
donnée ici ce fait doit occuper la première place. Si la température 
de la couronne n'était pas aussi élevée, il serait tout à fait impos- 
sible de comprendre l'existence des atomes à ionisations multiples 
(tels que Fe X, Ca XII, etc.). Or, aux températures de l’ordre de 
109 kelvins la forte ionisation des atomes est due aux chocs électro- 
niques (voir plus loin). 

2. Etalement des raies d'absorption. Nous avons déjà dit que 
dans le spectre de la couronne dù à la diffusion du rayonnement 
solaire sur des électrons libres on ne voit pas de raies de Fraunhofer, 
sauf quelques raies fortement étalées. Ceci s'explique par l’élargisse- 
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ment dopplérien des raies par suite de l’agitation thermique des 
électrons libres. Or, si l’on admet que la température de la couronne 
est égale à celle de la couche renversante, c’est-à-dire à 5000 K, les 
profils des raies d’absorption calculés d’après la formule (17.2) 
s'avèrent sensiblement plus étroits et plus nets que les profils obser- 
vés. Pour que la théorie s'accorde avec les observations il faut admet- 
tre que la température du gaz électronique de la couronne ne soit 
pas inférieure à 600 000 K. 

3. Largeurs des raies d'émission. Les profils mesurés des raies 
d'émission du spectre coronal sont bien représentés par les courbes 
qui correspondent à la distribution maxwellienne des atomes selon 
les vitesses. Ceci permet d'établir d’après la largeur des raies la vites- 
se moyenne du déplacement des atomes. Pour la raie verte À 5303 À, 
qui appartient à Fe XIV, la largeur s'avère d'environ 1 À; donc, 
la vitesse moyenne des atomes de fer est d'environ 25 km/s. Pour la 
température cinétique de la couronne on en tire une valeur de l’ordre 

2-10% kelvins. 

4. Absence des raies de Balmer. Nous avons déjà noté que les 
raies d'émission du spectre coronal doivent être faibles sur le fond 
du spectre continu. Cependant il y a tant d'hydrogène dans les 
couches externes du Soleil qu'on pourrait déceler les raies de Balmer 
si la température de la couronne était basse. Or, le fait d'absence de 
ces raies dans le spectre de la couronne témoigne de sa température 
élevée. La forte dépendance de l’intensité des raies de Balmer par 
rapport à la température s'explique par les raies dues aux recombi- 
naisons, et la probabilité d’une recombinaison est à peu près propor- 
tionnelle à T73/*. Par conséquent, à T, — 10% kelvins l’intensité 
d'une raie doit être environ 1000 fois plus faible qu'à 7, — 10% kel- 
vins. La relation entre les intensités des raies de Balmer et l’inten- 
sité du spectre continu peut être établie à l’aide des formules (17.4)- 
(17.6). De tels calculs ont montré que la raie H,, ne sera pas discerna- 
ble dans le spectre de la couronne que dans le cas où T, >> 100 000 K 
(voir [7]). 

5. Gradient de densité dans la couronne. La formule (17.13) et 
le Tableau 20 montrent que dans la couronne la densité ne décroit 
pas très vite avec l'accroissement de r. De toute façon, cette diminu- 
tion est bien plus lente que celle définie par la loi barometrique 
à une température de 5000 K. En partant de ceci on a avancé l’hy- 
pothèse que la couronne ne se trouve pas en équilibre hydrostatique, 
mais elle est maintenue par les mouvements turbulents. Cepen- 
dant. on n'a pas besoin de cette hypothèse non confirmée par 
les observations si l'on admet que la température de la couronne est 
très élevée. Prenons la formule barométrique généralisée : 


GMUmrr 


ne TT. (17.20) 
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qui se distingue de la formule barométrique ordinaire (16.31) par 
la prise en considération de la dépendance de l'accélération de la 
pesanteur par rapport à r. Ici G est la constante de la gravitation; 
M, la masse du Soleil; my, la masse d’un atome d'hydrogène; u, le 
poids moléculaire moyen. On voit sans peine que la formule (17.20) 
traduit bien les données d’observation sur la concentration électro- 
nique fournies par le Tableau 20, c'est-à-dire que 1g n, et 1/r sont 
liés par une relation linéaire. Pour accorder les valeurs théorique et 
observée du coefficient angulaire de cette relation. pour la tempéra- 
ture de la couronne il faut adopter la valeur T & 1,4-105 kelvins 
(obtenue avec u = 0,69, c'est-à-dire si l’on suppose que dans la 
couronne, tout comme dans la chromosphère, le rapport entre le 
nombre d’atomes d'hydrogène et le nombre d’atomes d’hélium est 
égal à 5). Par conséquent, on peut admettre qu'à la tempéra- 
ture élevée précitée la couronne se trouve en équilibre hydrosta- 
tique. e 

6. Intensité du rayonnement radio du Soleil. Comme nous le ver- 
rons au paragraphe suivant, la partie essentielle du rayonnement 
radio sur les ondes longues du Soleil provient de la couronne. D'a- 
près les mesures de son intensité on peut déterminer la température 
électronique de la couronne, qui est de l’ordre de 10% kelvins. 

De la sorte, il faut admettre qu'il est bien établi que la tempéra- 
ture de la couronne est de l’ordre d'un million de kelvins. Pour 
expliquer un tel échauffement on a émis plusieurs hypothèses. La 
plus probable se fonde sur l'existence des ondes acoustiques et ma- 
gnéto-acoustiques provenant de la photosphère. Ces ondes sont pro- 
duites par la convection et passent par la photosphère supérieure 
et la chromosphère inférieure presque sans dissipation. Toutefois, 
dans la chromosphère supérieure et la couronne, du fait de la faible 
densite, elles se transforment en ondes de choc dont l'énergie se 
dissipe rapidement et se transforme en chaleur. La température defi- 
nie de la couronne résultant de l’équilibre entre le chauffage et le 
refroidissement, la recherche théorique de la température doit tenir 
compte du refroidissement de la couronne. Celui-ci est dû à l’émis- 
sion de la couronne dans les raies spectrales par suite du transfert 
de l’énergie par conduction thermique de la couronne à la chromo- 
sphère plus froide et par l’échappement des particules rapides empor- 
tant une certaine part de l’énergie. Les calculs montrent que pour 
la couronne les pertes d'énergie sont relativement peu importantes. 
Il s'ensuit également que les mécanismes de chauffage de la couronne 
ne doivent pas être puissants. 

Dans l'élaboration de la théorie de la couronne comprenant un 
cxamen du bilan d'énergie, il faut encore étudier le bilan de masse. 
La matière arrive dans la couronne à partir de la chromosphère, et ce 
processus est compensé par l'écoulement de la matière à partir de 
la couronne. Autrefois, on étudiait la dissipation des particules 


246 ATMOSPHERE DU SOLEIL (CH. III 


à partir d'une couronne stationnaire ; à présent on admet que toute 
la couronne s'écoule. L’exploration du Soleil au radar a établi que le 
gaz de la couronne se déplace vers l'extérieur à des vitesses qui 
augmentent de deux à quelques dizaines de kilomètres par seconde. 
Ce mouvement du gaz est à l'origine du « vent solaire » dans l’espace 
interplanétaire. 

I] convient encore de noter qu’une théorie correcte de la couronne 
doit expliquer son inhomogénéité observée. Comme l'ont montré les 
observations, les raies verte et rouge du spectre (à longueurs d'onde 
de 5303 et 6374 A respectivement) apparaissent dans diverses régions 
de Ja couronne. La première d'entre elles appartenant à Fe XIV et 
la seconde à Fe X, il est naturel de considérer que la région « verte » 
est bien plus chaude que la région « rouge ». Il s'avère que la tem- 
pérature de la couronne est inférieure à la moyenne dans la partie 
polaire et supérieure à la moyenne au-dessus des taches et des facules. 
Pour la théorie de la couronne ses différentes formations structurel- 
les: rayons, « arcs », « casques », etc., présentent un grand intérêt. 
La stabilité de telles formations est due, probablement, à l’existence 
des champs magnétiques dans la couronne. 

6. Ionisation et excitation des atomes. Nous avons déjà dit que 
la température élevée de la couronne permet de comprendre l’exis- 
tence dans celle-ci des atomes à ionisations multiples. Cependant, 
pour déterminer le degré de leur ionisation on ne peut pas appliquer 
la formule d’ionisation ordinaire de Saha du fait que dans la couronne 
l'équilibre thermodynamique n’est pas observé. Dans des cas analo- 
gues le degré d’ionisation des atomes s'obtient par l'analyse des 
processus élémentaires responsables de l’ionisation et des processus 
qui leur sont inverses. c’est-à-dire des recombinaisons. Par la suite 
(dans les Chapitres V, VI et VIT) nous déduirons les formules d’ioni- 
sation en l'absence de l'équilibre thermodynamique pour le cas des 
nébuleuses et des enveloppes des étoiles non stables. Ici, pour le 
cas de la couronne, nous soumettrons le degré d’ionisation des atomes 
à un examen plus sommaire (bien qu'il faille tenir compte du fait 
que pour les cas de la nébuleuse et de la couronne les formules d'io- 
nisation se distinguent fortement en raison des mécanismes d'’ionisa- 
tion différents). 

Pour simplifier considérons d’abord l'ionisation des atomes 
d'hydrogène. Comme précédemment, soient n,, n* et n, respective- 
ment le nombre d’atomes neutres (en premier état), le nombre de 
protons et le nombre d’électrons libres dans 1 cm. L'ionisation des 
atomes peut être due aussi bien aux collisions (parmi lesquelles les 
plus importantes sont les collisions avec les électrons libres) qu'à 
l’action du rayonnement. Le nombre de ces processus se déroulant 
dans 1 cm* en 1 s est noté respectivement n,n.B et n,D. Les proces- 
sus inverses sont les recombinaisons par collisions triples (sans 
émission) et les recombinaisons liées au rayonnement (aussi bien 
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spontanées qu'induites). Le nombre de recombinaisons est désigné 
respectivement par nin*A et n.n*C. A l’état stable le nombre d'ioni- 
sations est égal au nombre de recombinaisons, c'est-à-dire que 
l'inégalité est vérifiée 


rmneB + n,D = nin*tA -- n,n*C. (17.21} 


En équilibre thermodynamique chaque processus direcl est coim- 
pensé par un processus inverse. En particulier, le nombre d'ionisa- 
tions par collisions est égal au nombre de recombinaisons par colli- 
sions, c'est-à-dire 


nB —=n.n*'A. (17.22} 


D'une façon analogue le nombre d'ionisations par rayonnement est 
égal au nombre de recombinaisons radiatives, c'est-à-dire 


mD =n.n*C. (17.23) 


Les formules (17.22) et (17.23) se transforment en formule d’ionisa- 
tion (5.5) ordinaire, si l’on y porte les valeurs des coefficients À, B.C 
et D pour le cas de l’équilibre thermodynamique (plus précisément 
pour la distribution maxwellienne des électrons libres selon les 
vitesses et avec la densité de Planck de rayonnement). 

Mais en l’absence de l’équilibre thermodynamique le degré d'ioni- 
sation des atomes se calcule d’après la relation (17.21), où chaque 
terme doit être défini pour les conditions données concrètes. Dans les 
parties externes des étoiles et des nébuleuses. du fait de la faible 
densité de la matière, les recombinaisons par collisions triples sont. 
bien plus rares que celles dues au rayonnement, c’est-à-dire 


n A EC. (47.24) 


Quant aux ionisations, elles se produisent en général aussi bien par 
collisions que sous l’action du rayonnement. Comme nous le verrons 
par la suite, dans les nébuleuses l'ionisation est due au rayonnement 
des étoiles chaudes. Dans ce cas, le degré d’ionisation des atomes est 
déterminé par la formule (17.23) pour une densité de rayonnement 
correspondante (différente de celle de Planck). Or, dans la couronne 
le rayonnement ultraviolet est de très faible densité et il ne joue 
aucun rôle dans l'ionisation des atomes, à l'exception de l’ionisa- 
tion primaire des métaux. On comprendra sans peine qu’à l’énorme 
température cinétique de la couronne l’ionisation des atomes est due 
aux chocs électroniques. Dans ce cas, d’après la relation (17.21) on 
obtient : 


+ 


B = 
=. (17.25) 
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[Il importe de noter que dans la couronne le degré d’ionisation ne 
dépend pas de la densité de la matière, mais seulement de la tem- 
pérature électronique T.. 

La théorie de l’ionisation des atomes dans la couronne a éte 
élaborée par I. Chklovski [7]. Les calculs qu'il a effectués d’après 
la formule (17.25) pour l'hydrogène ont donné des valeurs de n*/n, 
de l’ordre de 10% à 7, Æ 105 kelvins et de l’ordre de 10° à 7, = 108 kel- 
vins (lorsque », Æ 108 cm). Ces valeurs de 72*/n, sont environ un 
million de fois plus petites que celles de l'équilibre thermodynami- 
que aux mêmes températures et densités. 

Les nombres relatifs des atomes de métaux à des stades d’ionisation 
différents peuvent également être établis d’après la formule (17.25). 
dans laquelle il faut entendre alors par nr, la concentration des 
atomes au stade d’ionisation donné, et par #7‘. au stade successif. 
Mais dans ce cas, pour les coefficients B et C il faut retenir des expres- 
sions approchées du fait que les calculs de mécanique quantique de 
ces quantités sont très laborieux. Le Tableau 22 donne à titre d’exem- 


Tableau 22 
Ionisation du fer dans la couronne 

T,: 10-6 0.3 0,5 0.6 0.7 0.8 1,0 1.2 1.4 
Fe X__ 0,092 | 0,83 1,6 2,9 |6,0 |143  |30 _ 
Fe IX 
R _ 0,29 0,77 | 1,1 |2,7 | 8,0 |142 | 22 
es — |o,10 0,30 | 0,52 |1,1 | 3,5 | 7,2 | 12 
ES — |o,030 | 0,10 | 0,29 |o,47 | 1,4 | 3,4 | 7,2 
ein — | o.o10 | 0,039 | 0,13 | 0,31 | 0,6| 2,0 | 4.3 
FT — | 0,0033 | 0,04 | 0,047 | 0,42 | 0,40| 0,82! 1,7 


ple les nombres relatifs des atomes de fer à des stades d’ionisation 
différents pour diverses températures électroniques. 

Nous voyons que pour une température électronique donnée, le 
nombre d’atomes augmente d’abord, puis diminue à mesure que le 
stade d'ionisation croît. Par exemple, à T, — 800 000 K le plus 
grand nombre d’atomes de fer correspond au stade Fe XII. 

D'après les observations, le spectre de la couronne comporte 
des raies Fe X — Fe XV; de plus le rayonnement dans les raies des 
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ions différents provient des régions différentes de la couronne. Le 
tableau nous permet de conclure que la température de la couronne 
doit être de l’ordre d’un million de kelvins, et dans diverses régions 
elle est différente. Par exemple, les régions de la couronne qui bril- 
lent dans les raies Fe X — Fe XI doivent avoir une température de 
l’ordre de 600 000 kelvins, tandis que les régions qui brillent dans 
les raies Fe XIII — Fe XIV, une température de l'ordre de 
1 200 000 kelvins. Il arrive que dans le spectre d’un même site de 
la couronne on décèle des raies d’atomes à des stades d'ionisation 
très éloignés l’un de l’autre. Ceci peut s'expliquer par le fait que la 
ligne de visée traverse des régions à températures différentes. 

Outre la recombinaison ordinaire examinée plus haut la recombi- 
naison dite diélectronique peut jouer un rôle considérable dans la 
couronne. Ce processus consiste en ce que l’ion donné est excité par 
un électron libre d'énergie inférieure à l'énergie d’excitation, et 
l'électron se trouve lié à l'ion. Autrement dit, dans un tel proces- 
sus il se forme un atome ou un ion à un stade d'’ionisation inférieur 
avec deux électrons excités. Le nombre de recombinaisons diélectroni- 
ques produites en 1 s dans 1 cm est égal à n.n*C, c'est-à-dire qu'il est 
donné par la même expression que le nombre de recombinaisons ordi- 
naires, mais avec une autre valeur de C. L'étude du degré d’ionisation 
des atomes dans la couronne vu les recombinaisons diélectroniques 
conduit à la conclusion que la température de la couronne doit 
être à peu près deux fois plus élevée que la température établie 
plus haut (voir, par exemple, [9]). Il convient de noter que les recom- 
binaisons diélectroniques peuvent intervenir également dans cer- 
tains autres objets (nébuleuses à température élevée, alentours des 
quasars, etc.). 

Après l'examen du problème d'ionisation des atomes dans la 
couronne examinons l'excitation des ions. Pour l'instant envisa- 
geons seulement l'excitation des niveaux de l’état fondamental d’un 
ion qui sont tels que lors des transitions à partir d'eux apparaissent 
des raies interdites observées dans le spectre de la couronne. L’excita- 
tion de ces niveaux se produit de deux façons: 1) par collisions avec 
des électrons libres; 2) par absorption du rayonnement issu de la 
photosphère (le deuxième mécanisme d’excitation joue un certain 
rôle dans les parties externes de la couronne). Le retour de l'ion au 
niveau inférieur se produit aussi bien par transitions spontanées que 
par chocs de deuxième espèce. La condition de la permanence du 
nombre d'ions à chacun des niveaux permet d'obtenir le rapport entre 
le nombre d'ions au k-ième niveau et le nombre d'ions au premier 
niveau, c'est-à-dire la quantité »,/r,. Nous ne nous attarderons pas 
ici sur ces calculs, car la même procédure sert à déterminer la dis- 
tribution des ions selon les niveaux dans les nébuleuses gazeuses, 
dont nous traiterons en détail au $ 24. 

Si le rapport n4/n, est connu, il est possible de passer de la con- 
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centration des ions au niveau excité 7, (obtenue d’après l'intensité 
mesurée de la raie d'émission, comme dans le cas de la chromosphè- 
re) à la concentration des ions au premier niveau »#,. La sommation 
des nombres 7, à tous les stades d’ionisation permet de déterminer la 
concentration totale des atomes de l’élément donné. En divisant 
cette concentration par », on obtient le rapport du nombre d’atomes 
de l’élément considéré au nombre d’atomes d'hydrogène (puisque n. 
est à peu près égal à la concentration des protons). 

La méthode indiquée a servi pour établir dans la couronne le 
rapport entre le nombre d’atomes de métaux et le nombre d’atomes 
d'hydrogène. Il s’est avéré que ce rapport ne dépend pas de la hau- 
teur et qu'il est à peu près le même que dans la couche renversante. 
Ce fait présente un grand intérêt puisqu'il témoigne du brassage de 
la matière dans la couronne. 

7. Rayonnement UV et X. Les raies coronales observées dans le 
domaine visible du spectre se forment dans les transitions entre 
les sous-niveaux des états fondamentaux des différents ions, alors que 
les états suivants des ions coronaux se trouvent très haut. Par exem- 
ple, les potentiels de résonance des ions excités Fe X — Fe XV font 
30 à 40 V. Les raies de résonance de ces ions se situent donc dans 
l'ultraviolet lointain. 

Dans la couronne les ions peuvent être excités par ionisations 
et recombinaisons subséquentes Cependant,conme le montrent les 
calculs, le choc électronique est un mécanisme d’excitation plus 
efficace. 11 convient de tenir compte du fait qu’à une température 
de l’ordre d’un million de kelvins l'énergie moyenne d’un électron 
libre est de l’ordre de 100 eV. Lors d’une collision chaque électron 
libre peut donc exciter des ions, tels que les ions de fer précitées. 

En donnant une composition chimique déterminée de la couron- 
ne nous pouvons calculer son spectre ultraviolet. Il résulte des 
calculs qu'il doit être très riche en raies d'émission. Par ailleurs, dans 
le domaine examiné la couronne doit posséder un spectre continu dü 
aux recombinaisons des atomes les plus abondants: hydrogène (7 < 
<< 912 A), hélium (À < 504 A) et hélium ionisé (À < 227 A). Les 
recombinaisons des atomes très ionisés de fer, de nickel, etc., provo- 
quent l’apparition d'un spectre continu dans le domaine des ondes 
encore plus courtes (de l’ordre des dizaines d’'angstrôms). 

Les observations à partir de fusées ont permis d’obtenir le spectre 
ultraviolet du Soleil. Ce spectre a été déjà décrit au paragraphe 
précédent, où nous avons également dit que l’ultraviolet du Soleil 
apparaît surtout dans la chromosphère supérieure et dans la région 
de transition entre la chromosphère et la couronne. Cependant une 
partie de ce rayonnement, due aux atomes à ionisations multiples, 
provient de la couronne. 

On sait que l'émission des longueurs d'onde très courtes (appro- 
ximativement de 0,1 À environ à quelques dizaines d’angstrôms) 
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és 


relève déjà du domaine des rayons X. On comprend sans peine que 
la couronne avec sa température élevée est le siège d’un rayonne- 
ment X assez fort. De plus, ce qui a été dit plus haut entraîne que ce 
peut étre aussi bien un rayonnement continu qu'un rayonnement de 
raies. 

Les rayons X du Soleil ont été observés également à partir de 
fusées. À l’aide de filtres on a observé surtout les domaines du spec- 
tre de 2 à 8, de 8 à 18 et de 44 à 60 À, c’est-à-dire le domaine des 
rayons X mous. Les observations poursuivies plusieurs années 
ont permis d'obtenir la dépendance entre l'intensité des rayons X et 
la phase de l’activité solaire. Il s’est avéré que dans les années du 
maximum le rayonnement X est plusieurs fois plus intense que dans 
les années du minimum. Ceci s'explique, lors du passage du minimum 
au maximum d'activité, aussi bien par l'accroissement de la densité 
de ja couronne que par l’augmentation de sa température. 

Les résultats des observations des rayons X solaires pendant 
l'éclipse de 1958 présentent un grand intérêt. L'un de ces résultats 
a permis de démontrer que les rayons X apparaissent en effet dans 
la couronne. Cette conclusion est fondée sur le fait que pendant la 
phase totale de l’éclipse l’intensité de rayonnement X présente une 
part importante (de l’ordre de 10 %) de son intensité hors des éclip- 
ses, tandis que dans ces mêmes conditions l'intensité d'émission 
dans la raie L,, produite dans Ja chromosphère, diminue d’environ 
un millier de fois. Un autre résultat d'importance a été fourni par 
l'étude de la dépendance entre l’intensite des rayons X et la phase de 
l'éclipse. On a découvert que les rayons X particulièrement forts 
sont issus des parties de la couronne qui se situent au-dessus des 
régions actives de la surface solaire. Cette conclusion a été confirmée 
également par les photographies du Soleil dans les rayons X prises en 
l'absence d’éclipse. 

Les résultats des observations du rayonnement X pendant les 
éruptions chromosphériques présentent un intérêt particulier. Dans 
ces cas, pendant des intervalles de temps assez brefs (de l’ordre de 
quelques minutes), on observe des flux de rayons X durs, de lon- 
gueurs d'onde de l’ordre de 1 A et moins courtes. Pour expliquer ce 
rayonnement on peut avancer l'hypothèse sur la formation des régions 
très chaudes dans la couronne. Les calculs ont donné une idée du spec- 
tre X de la couronne à des températures différentes. Par exemple, une 
température de 10° kelvins suffit pour faire apparaître des rayons 
à longueur d'onde de l’ordre de 3 A. Toutefois, pour expliquer l'émis- 
sion observée des ondes plus courtes il faut admettre qu'il existe 
dans la couronne un rayonnement d’origine non thermique. 
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$ 18. Rayonnement radio du Soleil 


1. Résultats des observations. Le rayonnement radio du Soleil 
a été découvert pendant la Seconde Guerre mondiale et depuis son 
exploration est très intense. I] a été bien vite établi que ce rayon- 
nement nous parvient depuis la couronne et les couches supérieures 
de la chromosphère. Nous pouvons donc juger d’après lui des proces- 
sus physiques se déroulant dans les parties extérieures du Soleil. I] 
importe de souligner l’avantage essentiel que présentent les obser- 
vations radio de la couronne et de la chromosphère par rapport aux 
observations optiques : tandis que les observations dans le domaine 
optique sont fortement entravées par le fort éclat de la photosphère, 
l'observation dans le domaine des ondes radio est libre de cet incon- 
vénient du fait que pour le rayonnement radio ces parties du Soleil] 
constituent elles-mêmes la « photosphère ». 

Les observations radio du Soleil à partir de la surface terrestre 
peuvent se faire dans une gamme de longueurs d'onde assez large, 
depuis quelques millimètres jusqu'à plusieurs dizaines de mètres. 
Le rayonnement à ondes plus courtes est absorbé par l’atmosphère 
terrestre (par les molécules O, et H,0), tandis que le rayonnement 
à ondes plus longues est réfléchi par l’ionosphère de la Terre. 

On étudie le rayonnement du Soleil à l’aide des radiotélescopes 
qui permettent de mesurer le flux de rayonnement solaire de lon- 
gueur d'onde définie. Pour mesurer l'intensité de rayonnement radio 
provenant des différents points du disque solaire, il faut employer 
des radiotélescopes de grandes dimensions ou interféromètres. Ceci est 
dû au pouvoir séparateur défini par le rapport du diamètre d’ouver- 
ture du télescope à la longueur d'onde du rayonnement, qui est bien 
plus petit dans la gamme radio qu'en optique. 

On obtient également des renseignements très précieux sur la 
distribution de l’éclat selon le disque sur fréquences radio pendant 
les éclipses solaires. Notons que c'est précisément pendant l'éclipse 
solaire de 1947 que S. Khaïkine et B. Tchikhatchev ont pour la 
première fois prouvé expérimentalement la nature coronale du ravon- 
nement radio du Soleil dans la gamme métrique des ondes (car pen- 
dant l’éclipse totale le flux de rayonnement radio s’est avere égal 
à environ 40 % du flux en l’absence d'éclipse). 

L'intensité mesurée de rayonnement radio /, est caractérisée 
ordinairement par la température de brillance T.. c’est-à-dire qu'el- 
le est mise sous la forme 7, — B, (T,), où B, (T) est l'intensité 
de Planck à la température T. Puisque pour les fréquences radio 
Rv/kT € 1, la formule de Planck se transforme en formule de Rayleigh- 
Jeans: 


B,(T) = RT. (18.1) 
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La température de brillance se calcule donc d'après la relation: 


I, = 


2v: 


I RT.. (18.2) 


ce 
Le flux mesuré du rayonnement radio du Soleil peut s'écrire : 
H,=1 9, (18.3) 


où /, est l'intensité moyenne de rayonnement et Q, l'angle solide 
sous lequel on voit le disque solaire. En entendant par 7, l'intensité 


de Planck relative à la température T,, nous pouvons adopter cette 
température comme mesure du flux de rayonnement. La quantité 


T, est la température de brillance moyenne sur la fréquence v. En 
utilisant la formule (18.2) on a 


H,= Te. (18.4) 


Etant donné que & = x (R/r)°, où R est le rayon du Soleil et r, la 
distance du Soleil à la Terre, au lieu de (18.4) on obtient 


H,=n(# } NE pT.. (18.5) 


r c° 


Quant à la luminosité du Soleil sur la fréquence v, elle se présente 
sous la forme: 


2% 


L, = 4727R? AT, (18.6} 


Comme le montrent les observations il existe deux composantes 
du rayonnement radio du Soleil : 1) la composante calme (non pertur- 
bée) ; 2) la composante sporadique (perturbée). La première compo- 
sante est presque constante (plus exactement, elle est faiblement 
variable pendant le cycle de l’activité solaire). Comme nous le ver- 
rons par la suite, elle présente le rayonnement thermique de la 
couronne et de la chromosphère. La deuxième composante subit des 
variations aussi bien lentes que rapides avec le temps. Son origine 
est liée aux divers processus actifs dont le Soleil est le siège : taches, 
éruptions chromosphériques, etc. 

Le résultat de la mesure des flux de rayonnement radio du Soleil 
est que pour la composante non perturbée la température de brillan- 


ce T, est de l’ordre de 10* kelvins dans la gamme centimétrique, et 
de l’ordre de 10$ kelvins dans la gamme métrique. Quant à la compo- 
sante perturbée, on obtient parfois pour elle dans la gamme métri- 
que des températures de brillance de l’ordre de 108 à 10° kelvins et 
plus. Autrement dit, parfois le flux de rayonnement radio perturbé 
est de 100 à 1000 fois plus élevé que celui du Soleil calme. 
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Par la suite nous traiterons surtout de la composante non pertur- 
bée et l'étude de la composante perturbée ne sera que très sommaire. 
Une analyse détaillée du rayonnement radio du Soleil est décrite 
dans les monographies déjà mentionnées [2], [3], [7] et surtout dans 
l'ouvrage de V. Jélezniakov [8]. La théorie générale de la propagation 
du rayonnement radio dans un plasma est exposée dans la monogra- 
phie de V. Guinzburg [9]. 

2. Rayonnement radio du Soleil calme. En abordant l’interpré- 
tation des observations du rayonnement radio solaire nous donne- 
rons d’abord la réponse à la question : dans quelles couches du Soleil 
apparaît-il? À cet effet il faut déterminer les profondeurs optiques 
des différentes couches dans le domaine des fréquences radio. Evidem- 
ment, un rayonnement ne peut atteindre l'observateur qu’à partir 
des couches dont la profondeur optique ne dépasse pas l'ordre d’une 
unité. 

Pour trouver la profondeur optique +, il faut connaître le coef- 
ficient d'absorption volumique «,. Nous avons établi au $5 que dans 
le spectre continu l’absorption est due aux photoionisations et aux 
transitions free-free. Cependant, les photoionisations sont produi- 
tes seulement par les quanta dont l'énergie est plus grande que 
l'énergie d’ionisation (kv => #;); aussi, dans le domaine des fréquen- 
ces radio, les quanta dont l’énergie est peu grande, ne peuvent-ils 
pas être absorbés par photoionisations (l’absorption des quanta 
serait possible par photoionisations depuis des niveaux discrets 
élevés. mais en réalité ces niveaux ne se réalisent pas). Mais les 
transitions free-free peuvent s'accompagner de l'absorption des 
quanta de fréquences quelconques, y compris de très petites fréquen- 
ces. Le rayonnement radio est donc absorbé précisément dans les 
transitions free-free. 

Le coefficient d'absorption volumique dû aux transitions free- 
free d'un électron dans le champ d’un proton est donné par la for- 
mule (3.10). 

L'hydrogène étant l'élément le plus abondant dans l'atmosphère 
du Soleil. nous admettrons que cette formule détermine à peu près 
le coefficient d'absorption volumique total, c'est-à-dire 


In°eckT, Ev (18.7) 


Es, = QT —__ _— 2 © 
\ T3 y'3ch(2nmkT,)ue °° 


où na‘ el », sont les concentrations respectivement des protons et 
des électrons libres; T,, la température du gaz électron'que et g,, 
le facteur de Gaunt (dans la gamme des fréquences radio il est de 
l’ordre de 10). 

Cependant, la formule (18.7) ne tient pas compte de l'absorption 
négative qui joue un très grand rôle dans Île rayonnement radio. En 
partant de ce qui a été dit au $ 8, pour tenir compte de l’absorption 
négative, il faut porter dans le deuxième membre de la formule (18.7) 
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hV 


le facteur 4 — e “’e . Pour les transitions free-free un facteur de 


cette forme est introduit en admettant que la distribution des élec- 
trons libres selon les vitesses est maxwellienne. 

Dans le domaine radio la quantité hv/kT, est très petite (par 
exemple, hv/AT, & 107° pour T. & 109 kelvins et À — 100 cm); 
il s'ensuit que le facteur cité peut être remplacé par la quantité 
hv/kT.. Vu l'absorption négative le coefficient d’absorption volumi- 
que dans le domaine des fréquences radio s'écrit donc: 


: + Dre £v 
FT Ter 3 V3c(2nmkTe)2 V° (18.8) 
£gY, étant très faible par rapport à v, on peut admettre que &, — 
 A/\. 
En appliquant l'expression obtenue de &.,, la profondeur optique 
d'un point quelconque de l'atmosphère solaire se calcule d’après 
la formule : 


œ 
2t72et Ev 


Ÿ | Ÿ 3 Va3c(2nmkT,) V? J 


n‘n.dr, (18.9) 


où pour simplifier on a adopté 7, — const. Pour calculer l'intégrale 
qui figure dans (18.9) il faut connaître la relation entre n, et r (appro- 
ximativement n‘*‘—n.). Pour la couronne cette dépendance est 
donnée par la formule (17.13). Les résultats du calcul de la profon- 
deur optique dans la couronne pour des longueurs d'onde différentes 
+ consignés dans le Tableau 23 tiré de l’ouvrage de I. Chklovs- 
ki [7]. 


Tableau 23 
Profondeurs optiques du rayonnement radio dans la couronne 


Longucur d'onde À, cm 


_ 
R 50 | 100 | 150 | 187 300 | 400 | 800 | 1200 
1,04] 0,183 0,73 .65 2,58 6,6 41,7 47 107 
1,1 ! 0,061 0,26 0,59 0,93 2,4 4,2 47 38 
14,2 | 0,017 0,068 | 0,154 | 0,24 0,62 1,08 4,4 40 
4,4 | 0,004 0,015 | 0,035 | 0,053 | 0,14 0,25 4,0 2,3 
14,6 | 0,0006 0,002 | 0,005 | 0,008 | 0,02 0,03 0,14 0,82 


Le tableau montre que pour les ondes métriques l’épaisseur opti- 
que de la couronne dépasse l’unité, c’est-à-dire que dans la gamme 
métrique des ondes le rayonnement radio du Soleil parvient à l’ob- 
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servateur surtout à partir de la couronne. Mais pour l’émission 
des longueurs d’onde plus courtes la couronne est dans une grande 
mesure transparente et une telle émission parvient à l’observateur 
non seulement depuis la couronne, mais aussi depuis la chromo- 
sphère. 

Le processus d'absorption envisagé du rayonnement radio se 
déroule lors des transitions des électrons libres d’une orbite hyper- 
bolique à une autre dans le champ d’un ion. Les transitions inverses 
donnent lieu à l'émission des quanta dans le domaine des fréquences 
radio. Ces transitions sont précisément responsables du rayonne- 
ment radio du Soleil calme. Ainsi, ce rayonnement constitue le 
rayonnement thermique ordinaire du gaz électronique. D’après son 
origine le rayonnement radio non perturbé du Soleil ne se distingue 
pas de son émission dans le domaine optique du spectre. Toutefois, 
le rayonnement du Soleil parvient à l'observateur à partir de la 
couronne et de la chromosphère, alors que le rayonnement du domai- 
ne optique provient des couches photosphériques plus profondes. 
Cette différence est due au coefficient d'absorption qui croît rapide- 
ment avec la diminution de la fréquence. 

Si nous connaissons le coefficient d'absorption volumique «,, 
nous pouvons aussi calculer sans peine le coefficient d'émission 
volumique &.. À cet effet utilisons la relation connue: 


e, —ayB, (Te), (18.10) 


qui pour les transitions free-free est vraie lorsque la distribution des 
électrons libres selon les vitesses est maxwellienne. En portant dans 
la formule (18.10) les expressions (18.1) et (18.8), on obtient 


= nent 25n°%e6kTe g 
F3 V8 c(2nmaT,)/2° 


La connaissance des coefficients d'absorption et d'émission per- 
met de calculer l'intensité de rayonnement se déplaçant vers l’ob- 
servateur depuis une distance quelconque du centre du disque solaire. 
Nous réaliserons plus loin ces calculs, pour l’instant nous obtiendrons 
la formule approchée de la luminosité du Soleil sur les fréquences 
radio. Désignons par À, le rayon du disque solaire pour le rayonne- 
ment radio sur la fréquence v (il est déterminé par la condition 
que le chemin optique du rayon issu à la distance R, du centre du 
disque est égal à l’unité). Alors, en adoptant que T, — const, on 
a pour la luminosité du Soleil sur la fréquence v: 


Ly = 4nRinB, (T.). (18.12) 


(18.11) 


En y portant l'expression (18.1) on trouve 


a 
L 7] 


L,=4nR? © 


c° 


kT... (18.13) 
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Appliquons la formule (18.13) au rayonnement radio solaire sur 
ondes métriques qui, comme nous l'avons établi, nous parvient 
à partir de la couronne. Il s'ensuit de cette formule que la luminosité 
du Soleil est proportionnelle au carré de la fréquence, ce que con- 
firment les observations. D'après la valeur de la luminosité établie 
par les observations, on peut déterminer à l’aide de la formu- 
le (18.13) la température électronique de la couronne T.. 


Nous avons déjà dit que la température de brillance T', du Soleil 
dans le domaine métrique est de l’ordre de 10% kelvins. En compa- 


rant les formules (18.6) et (18.13) nous voyons que 7, & T, (du fait 
que À, diffère peu de R). Aussi la température électronique de la 
couronne doit-elle être de l’ordre de 105 kelvins. La mesure de la lu- 
minosité du Soleil sur les fréquences radio a été l’un des premiers 
indices témoignant de la température élevée de la couronne. Si cette 
température était égale à celle de la photosphère, la luminosité du 
Soleil dans le domaine métrique serait des centaines de fois plus 
faible que celle fournie par l'observation (puisque Z, & T.). 

Le rayonnement radio du Soleil sur ondes centimétriques provient 
essentiellement des couches supérieures de la chromosphère. La 
température de brillance de ce rayonnement (de l’ordre de 10 000 K) 
est à peu près égale à la température électronique desdites couches. 

Il convient de souligner que la formule (18.13) n'est vraie que 
pour 7, — const. On ne peut donc pas l’appliquer au rayonnement 
radio du Soleil sur ondes décimétriques, lequel parvient jusqu’à 
nous en partie depuis la couronne, et en partie depuis la chromosphè- 
re. La formule de la luminosité du Soleil dans ce cas sera établie 
plus loin. 

3. Distribution du rayonnement radio sur le disque. La connais- 
sance du mécanisme qui régit le rayonnement radio du Soleil calme 
permet d'établir la distribution de l'intensité de ce rayonnement sur 
le disque. En général, le rayonnement radio de fréquence donnée 
parvient jusqu’à l'observateur aussi bien à partir de la couronne 
qu’à partir de la chromosphère. 

Nous noterons la température de la couronne T, et celle de la 
chromosphère T,, et nous admettrons qu'elles sont constantes. 
Admettons également que la couronne et la chromosphère possèdent 
une symétrie sphérique, la limite entre elles représentant une sphère 
de rayon À. 

L’intensité de rayonnement sur la fréquence v qui se déplace vers 
l'observateur à partir d’un point reposant à la distance r du centre 
du disque est donnée par la formule 


+oo 
I, (r) = \ B,(T.)e” ‘va, ds, (18.14) 


—œ 
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où {, est la distance optique du point donné dans l’atmosphère solaire 
jusqu’à l'observateur [comparez avec la formule (16.9)]. Sir, le 
rayonnement provient seulement de la couronne et la formule (18.14) 
devient : 


1,(r) = B, (T1 —e 0), (18.15) 
où 
0 … 6 ay (r')r’ dr’ 
ty (r) =2 RS (48.16) 


Si r LR, l'observateur reçoit aussi bien le rayonnement issu de la 
chromosphère (atténué par l'absorption dans la couronne) que le 
rayonnement de la couronne. Dans ce cas au lieu de (18.14) on a 


An) =B,(T)l1—e + B, (TL) et", (18.17) 


1 (r) = | a (r)r dr (18.18) 


Jr 


et on admet que l'épaisseur optique de la chromosphère est infini- 
ment grande. 

I1 faut porter l'expression (18.8) du coefficient d'absorption «, 
dans les formules (18.16) et (18.18). Ensuite, pour calculer la quan- 
tité t,, (r) il faut donner la loi de la variation de la concentration 
électronique dans la couronne. La substitution des valeurs calculées 
de t% (r) dans les formules (18.15) et (18.17) donne la distribution 
théorique du rayonnement radio thermique sur le disque solaire. 

Les résultats de ces calculs dépendent dans une grande mesure de 
la longueur d'onde du rayonnement. Pour un rayonnement de lon- 
gueur d'onde de l’ordre de 1 cm et moins, l'épaisseur optique de la 
couronne est très petite; donc, comme le montre la formule (18.17) 


TI, (r) & By (Ti), 


c'est-à-dire que l'intensité du rayonnement radio est la même sur 
tout le disque et correspond à la température de la chromosphère. 
Avec l'augmentation de la longueur d'onde l’épaisseur optique de 
la couronne augmente et avec elle augmente le rôle du rayonnement 
radio. À mesure qu’on s'éloigne du centre du disque, l'intensité de 
ce rayonnement augmente d'abord, puis décroît, en atteignant le 
maximum pour r — À (puisque le chemin optique du rayon dans la 
couronne pour r — R est le plus grand). Pour les ondes métriques 
l'épaisseur optique de la couronne dépasse l’unité. Dans ce cas, com- 
me il s'ensuit des formules (18.17) et (18.15), l'intensité rayonnée 
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est constante et pour r << R elle correspond à la température de la 
couronne, puis diminue lentement avec la croissance de r. 

Les résultats décrits des calculs de la distribution du rayonne- 
ment radio selon le disque solaire s'accordent grosso modo avec les 
données d'observation. La figure 22 représente à titre d'exemple la 


I 
A=75cm 
1 
(e) 
1 er. 2 
R 
Fig. 22 


distribution observée de l'intensité de rayonnement pour une lon- 
gueur d'onde de 7,5 cm. La figure montre que les observations, tout 
comme les calculs, donnent la brillance maximale à r = R. Certai- 
nes divergences entre la théorie et les observations sont dues à ce 
qu’en réalité les températures de la couronne et de la chromosphère 
ne sont pas constantes et la couronne ne possède pas une symétrie 
sphérique. 

En utilisant les formules citées de l’intensité du rayonnement 
radio solaire, on peut déterminer la luminosité du Soleil sur les 
fréquences radio. Il est clair que la luminosité du Soleil sur la fré- 
quence v vaut 


L,=4n.2n ( I (r)rdr. (18.19) 
0 


En y portant les expressions (18.15) et (18.17), on obtient 


co R 

L,=8n {B,(T;) | 11— eV] r dr + B, (T2) À er dr}, (18.20) 
û 0 

ou 


L, = 4n°R° la,B, (T;) + b,B, (T:)], (18.21) 
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où l’on a introduit les notations 


a, => M—e rar, (18.22) 


R 
b,= 2 | e-NOr ar. (18.23) 


En exprimant la luminosité du Soleil Z, à l'aide de la température 
de brillance T, par l'intermédiaire de la formule (18.6), ainsi qu’en 
ntilisant la formule (18.1) de la quantité B, (T), au lieu de (8.21), 
il vient 

T=aT;+b,T.. (18.24) 


La formule (18.24) exprime la température de brillance T', du rayon- 
nement radio sur la fréquence v à travers la température de la couron- 
ne 7, et la température de la chromosphère T.. 

Les quantités a, et b, se calculent numériquement sans peinc. 
En particuler, d’après [7], on a 


ay = 1, b, —0,0019 pour À 
ay — 0,99, b, —0,021 pour À — 10 cm, 
ay — 0,96, b, —0,088 pour À 
ay — 0,82, b, — 0,37 pour À — 50 cm. 


En donnant la température de la couronne et de la chromosphère 
(T, & 106 et T, & 104 kelvins), nous pouvons établir la relation 
théorique entre la température de brillance 7, et la fréquence. Les 
valeurs de 7, fournies par les observations satisfont à peu près à cet- 
te relation. 

4. Propagation des ondes radio dans la couronne. En recherchant 
la distribution de la brillance du rayonnement radio selon le disque 
solaire nous avons supposé que sa propagation est rectiligne. Or, en 
réalité dans les couches superficielles du Soleil le rayonnement radio 
peut subir une réfraction. Pour élucider le rôle de celle-ci il faut con- 
naître l'expression de l'indice de réfraction des ondes radio dans 
le plasma. 

En examinant le mouvement d’un électron libre dans le champ 
d’une onde radio on peut obtenir (voir [9]) aussi bien l’expression du 
coefficient d'absorption æ, que l’expression de l’indice de réfraction nr. 
L'expression du coefficient d’absorption a déjà été donnée par la 
formule (18.8). Quant à l'indice de réfraction, il est égal à 


n=V/1-È, (18.25) 
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où la quantité v, qui traduit la fréquence propre des oscillations du 
plasma, se calcule d’après la formule: 


Cle 


Vê = . (18.26) 


aim 


Nous voyons que nr << 1, c'est-à-dire que l'indice de réfraction du 
plasma est plus petit pour les ondes radio que celui du vide. 
Avec l’augmentation de n, l'indice de réfraction décroît, et pour 
chaque fréquence v il existe une valeur critique de la concentration 
électronique n. telle que 7 = 0. Le rayonnement ne passe pas par le 
niveau où rz —0, en subissant une réflexion complète. Par consé- 
quent, le rayonnement radio ne provient alors que des couches de 
l'atmosphère solaire situées au-dessus du niveau mentionne. 

D'autre part, nous savons que le rayonnement parvient jusqu’à 
l'observateur surtout à partir des couches, dont la profondeur opti- 
que est inférieure à l’unité. Désignons par n° la valeur de la concen- 
tration électronique pour t, = 1. Alors, on peut dire que sim ÿ ne 
(c'est-à-dire si le niveau à nr — 0 se trouve plus bas que celui à t, — 
— 1), la réfraction intervient peu dans le rayonnement qui se déplace 
vers l’observateur. D'après les calculs il en est ainsi pour les ondes 
centimétriques et décimétriques. Par exemple, il s'ensuit de la 
formule (18.26) que pour À = 10 cm, n° = 10! cm, et nm = 
= 10° cm. En ce cas nr & 1 dans tout le domaine où t, < 1. 
Cependant, pour les ondes métriques r< ne et la réfraction joue 
un très grand rôle. 

Pour déterminer la trajectoire du rayon compte tenu de la réfrac- 
tion il faut utiliser la relation connue: 


n (r')r' sin Ÿ = 7r, (18.27) 


où n (r')est l’indice de réfraction à la distance r’ du centre du Soleil ; 
Ÿ, l’angle entre la direction du rayonnement et le rayon vecteur; 
r, la distance du centre du Soleil jusqu’à la tangente à la direction 
du rayonnement issu de la couronne. En portant dans l’équa- 
tion (18.27) l'expression (18.25), pour la trajectoire du rayon on 
obtient une courbe dont la partie convexe est tournée vers le centre 
du Soleil (fig. 23). 


Evidemment, le chemin optique du rayon dans la couronne est 
détermine par la formule: 


1° (r) =2 | &, (r')sec 8 dr’, (18.28) 


re 
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où r, se calcule d’après la condition: nr (r,) ro —=r. En utilisant la 
relation (18.27) on obtient: 


19 (r) = (0) 7, (18.29) 
LT 


Pour calculer l'intensité du rayonnement issu de la couronne 
sur ondes métriques il faut justement porter dans la formule (18.15) 
la quantité &, (r) déterminée par la formule (18.29). La distribution 
de l’intensité de rayonnement radio sur le disque solaire fournie 


NN 
ST 


Fig. 23 


par ces calculs diffère sensiblement de celle obtenue sans tenir comp- 
te de la réfraction. 

Notons que pour un milieu à indice de réfraction variable l’é- 
quation de transfert du rayonnement est de la forme: 


es (+) = — a, 1, +e.. (18.30) 


Etant donné qu’en équilibre thermodynamique l'intensité de rayon- 
nement est égale à n°B, (T), où B,(T) est l'intensité de Planck, la 
liaison entre le coefficient d'émission €, et le coefficient d’absorp- 
tion «, est donnée par la formule: 


e, = na. B, (T). (18.31) 


En portant (18.31) dans (18.30) et en l’intégrant avec T — const, 
pour l'intensité du rayonnement issu de la couronne on aboutit de 
nouveau à la formule (18.15), où la quantité tf, (r) est donnée par la 
formule (18.29). 

5. Rayonnement radio sporadique. Il est rare que le Soleil soit 
calme sur les fréquences radio. Généralement, un rayonnement 
perturbé comportant deux composantes se superpose au rayonne- 
ment du Soleil calme. La variation de la première composante est 
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relativement lente (elle dure des heures, jours ou mois), la seconde 
varie très vite (en secondes et minutes). 

La composante à variation lente est observée essentiellement sur 
ondes centimétriques et décimétriques. Son intensité est comparable 
à celle du rayonnement du Soleil calme. D'après les observations, 
l'apparition de cette composante est liée à la formation des taches 
solaires (car plus la surface des taches est étendue, plus le rayonne- 
ment radio est intense). Plus précisément, les sources du rayonnement 
à variation lente sont les régions qui se trouvent au-dessus des 
taches et des facules. La preuve en est fournie par la comparaison 
directe des images du Soleil sur fréquences radio et dans le domaine 
optique du spectre. Les sources locales du rayonnement radio tour- 
nent avec le Soleil étant disposées plus haut que les taches, elles se 
lèvent plus tôt et se couchent plus tard que ces dernières. Ceci per- 
met de déterminer les hauteurs des sources au-dessus de la photo- 
sphère, qui sont de l’ordre de 0,05 RG. 

Les observations réalisées en particulier pendant les éclipses 
permettent d'établir la position, les dimensions et les températures 
de brillance des sources radio locales. Elles témoignent également de 
ce que le rayonnement radio des sources locales est polarisé. L'étude 
de ces données conduit à la conclusion que le rayonnement radio 
à variations lentes est produit par les transitions free-free des électrons 
dans le champ des ions (rayonnement de freinage ou bremstrah- 
lung) et par le déplacement des électrons dans un champ magnétique 
selon une trajectoire incurvée (rayonnement synchrotron). 

La composante du rayonnement radio solaire à variation rapide 
est observée dans le domaine radio tout entier (depuis les ondes 
millimétriques jusqu’aux ondes métriques). Elle est décelée sous for- 
me de sursauts de durée et d'intensité différentes. Certains sursauts 
ont une durée de l’ordre de 1 s à une température de brillance dépas- 
sant de plusieurs fois celle du Soleil calme. Mais on observe égale- 
ment des sursauts bien plus forts qui durent quelques minutes à une 
température de brillance de 108 à 10° et parfois jusqu’à 101 kelvins. 

Pour expliquer ces sursauts on recourt aux divers mécanismes de 
rayonnement non thermique (voir [8] et [10]). L'un d’eux consiste 
à exciter les oscillations du plasma par un flux de particules rapides. 
I1 se forme alors des ondes de plasma longitudinales qui se transfor- 
ment en ondes électromagnétiques transversales. Les fréquences des 
oscillations propres du plasma sont déterminées par la formule 
(18.26). Elle montre que les concentrations électroniques caractéris- 
tiques de la couronne engendrent des ondes métriques qui donnent 
lieu aux sursauts puissants observés du rayonnement radio. Il se 
peut que les particules rapides produites par les éruptions chromo- 
sphériques soient responsables des oscillations du plasma. Cette 
hypothèse est soutenue par le fait que les sursauts puissants sont 
enregistrés quelques minutes après les maxima des éruptions 
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chromosphériques. De plus, on observe les sursauts d’abord sur des 
ondes plus courtes, puis sur des ondes de plus en plus longues. Ceci 
peut être dû au déplacement des particules rapides responsables des 
oscillations du plasma, depuis les régions plus denses de la couronne 
vers les régions moins denses. Les sursauts peuvent également résul- 
ter de la propagation à travers la couronne d’une onde de choc engen- 
drée par un sursaut chromosphérique. On a également évoqué un 
autre mécanisme possible des sursauts sous la forme du rayonne- 
ment de freinage des électrons relativistes dans un champ magnéti- 
que, c’est-à-dire le rayonnement synchrotron (à ce propos voir $ 31). 
Les sursauts étant très différents, on peut admettre qu'ils sont 
produits par divers mécanismes. 

6. Supercouronne du Soleil. La couronne solaire peut être explo- 
rée non seulement d’après son rayonnement radio, mais aussi d’après 
l’atténuation par la couronne du rayonnement issu des sources 
disposées au-delà d'elle. Par un heureux hasard, l’une des plus puis- 
santes sources de rayonnement radio, la Nébuleuse du Crabe, est si- 
tuée tout près de l'écliptique (à une distance d’environ 4,5 rayons 
solaires angulaires). Il en résulte chaque année l’occultation de la 
Nébuleuse du Crabe par les parties externes de la couronne. Les obser- 
vations de ce phénomène, effectuées pour la première fois par V. Vit- 
kévitch, ont abouti à la découverte des parties de la couronne éloi- 
gnées du centre du Soleil de plusieurs dizaines de rayons. 

Les parties extérieures de la couronne, d'habitude nommées super- 
couronne, affaiblissent le rayonnement de la Nébuleuse du Crabe par 
suite de la diffusion des ondes radio sur les inhomogénéités électro- 
niques. Lorsqu'un rayon passe par une inhomogénéité il est dévié 
par suite de la différence dans les indices de réfraction de l’inhomo- 
généité et du milieu ambiant. Des calculs simples permettent de 
déterminer l’affaiblissement de l’intensité du rayonnement passant 
par la couronne à des distances différentes du centre du disque so- 
laire, ceci en fonction du nombre d’inhomogénéités, de leurs dimen- 
sions et de leur concentration électronique. La comparaison entre 
théorie et observations a montré, par exemple, que dans la couronne 
à la distance de 20 rayons solaires du centre du disque les dimensions 
linéaires des inhomogénéités sont d’environ 10! cm, et la concentra- 
tion électronique en leur sein, d'environ 10% cm *. 

Des observations analogues à celles de la Nébuleuse du Crabe 
ont été effectuées pour de nombreuses autres radiosources. On 
a obtenu des renseignements sur les propriétés de la supercouronne 
à la distance allant jusqu’à 100 rayons solaires. Il convient de noter 
que pendant les éclipses solaires la supercouronne peut être observée 
dans le domaine optique du spectre. 

La lente décroissance observée de la densité coronale à mesure 
qu’on s'éloigne du Soleil a suggéré l’idée que le milieu interplanétaire 
n'est autre que le prolongement de la couronne. Les propriétés du 
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milieu interplanétaire à des distances différentes du Soleil ont d’abord 
été établies par calcul du modèle d’une couronne statique. Puis 
E. Parker [11] a effectué une analyse hydrodynamique détaillée de la 
«couronne en expansion », c'est -à-dire de la couronne composée de 
particules se déplaçant depuis le Soleil. Ce mouvement a lieu à des 
vitesses énormes (à de grandes distances du Soleil, de l'ordre des 
centaines de kilomètres par seconde) et produit dans l’espace inter- 
planétaire ce qu’on appelle le vent solaire. Le vent solaire exerce 
probablement une action notable sur les parties externes des atmo- 
sphères planétaires, les queues des comètes et certains autres objets 
du système solaire. 

Le lancement des appareils cosmiques permet la mesure directe 
des caractéristiques du plasma interplanétaire. En particulier, on 
a établi que la vitesse radiale du plasma croît pendant les orages 
magnétiques. Les résultats de ces observations confirment pour 
beaucoup la théorie présentée ci-dessus. 
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CHAPITRE IV 


ATMOSPHÈRES DES PLANÈTES 


On sait que les planètes brillent en reflétant le rayonnement 
solaire. Les atmosphères planétaires sont le siège du processus com- 
plexe de diffusion multiple de la lumière, dont il résulte que l’énergie 
radiative subit en partie une vraie absorption (c’est-à-dire se trans- 
forme en d’autres formes d’énergie) et sort en partie de l’atmo- 
sphère vers l'extérieur. D'après le rayonnement réfléchi par diffusion 
nous pouvons juger des propriétés optiques de l'atmosphère et de la 
nature physique des particules qui la constituent. 

Les atmosphères de certaines planètes (par exemple, de Vénus 
et de Jupiter) ont une épaisseur optique très grande et rendent 
invisible la surface planétaire. D’autres planètes (Mars, par exem- 
ple) sont entourées d’atmosphères de faible épaisseur optique. L'étude 
de la luminosité d’une planète peut alors fournir des renseignements 
non seulement sur l’atmosphère, mais aussi sur la surface plané- 
taire. 

Dans ce chapitre nous exposons surtout la théorie de la diffusion 
multiple de la lumière dans ies atmosphères planétaires et ses appli- 
cations aux planètes isolées. A cet effet nous utilisons les résultats 
des observations photométriques et spectroscopiques. La théorie 
mentionnée est décrite plus en détail dans des ouvrages spéciaux 
(de [1] à (3)). 

Ces derniers temps des renseignements précieux sur les planètes 
ont été obtenus par des observations à partir des appareils cosmiques. 
Les résultats des explorations du rayonnement radio des planètes 
présentent également un grand intérêt. 


& 19. Diffusion de Ja lumière dans les 
atmosphères planétaires 


1. Equations fondamentales. L'épaisseur de l'atmosphère étant 
petite devant le rayon de la planète, on peut admettre approximati- 
vement que l’atmosphère se compose de couches planes parallèles. 
Par ailleurs, on peut admettre que l’atmosphère est éclairée par des 
rayons solaires parallèles. L’angle d’incidence de ces rayons au 
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point donné de l’atmosphère sera noté Ô, et l’éclairement de l’aire 
perpendiculaire à ces rayons, nf. Notre tâche consistera à rechercher 
l'intensité du rayonnement sortant de l'atmosphère dans différentes 
directions aprèsle processus de diffusion multiple dans cette dernière. 

Pour résoudre le problème posé nous devons utiliser l'équation 
de transfert du rayonnement. Nous avons montré au $ 1 que dans le 
cas des couches planes parallèles cette équation s’écrit : 


cos 8 À = —a/+e, (19.1) 


où J est l'intensité du rayonnement ; &, le coefficient d'absorption; 
£g, le taux d'émission; z, la hauteur au-dessus de la surface 
planétaire ; Ÿ, l’angle entre la direction du rayonnement et la nor- 
male aux couches atmosphériques (fig. 24). Les quantités Z, œ et e 
dépendent de la fréquence de rayonnement, mais pour simplifier 
l'écriture, nous omettrons l'indice wv. 

La quantité e qui figure dans l'équation (19.1) est définie par 
la diffusion de la lumière dans un volume élémentaire. Nous admet- 


I(r,8,) 


7 T=To 


Fig. 24 


trons que ce dernier diffuse une partie À de la quantité totale de l’éner- 
gie rayonnante absorbée. Dans ce cas la quantité À représentera le 
coefficient de diffusion et la quantité (4 — À) &, le coefficient d’ab- 
sorption vraie. En général, la probabilité de la diffusion du rayonne- 
ment dans des directions différentes n'est pas la même. Notons 
z (y) dw/4n la probabilité de la diffusion du rayonnement dans la 
direction qui forme un angle y avec la direction du rayonnement 
incident sur le volume à l’intérieur de l’angle solide dw. La quantité 
zx (y) s'appelle indicatrice de diffusion. Si le rayonnement est diffusé 
dans toutes les directions avec la même probabilité, alors x (y) = 1. 
L'indicatrice de diffusion est alors dite sphérique. 

Pour obtenir l’expression de la quantité &, considérons un volume 
élémentaire de surface de base unitaire et d'épaisseur dz, situé à la 
hauteur z. Ce volume est éclairé aussi bien par le rayonnement pro- 
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venant directement du Soleil que par le rayonnement diffusé par 
l'atmosphère. Notons Tt la profondeur optique du volume donné, 
c'est-à-dire posons : 


= | a (2) dz. (19.2) 


Alors, la quantité d'énergie reçue par le volume directement du 
Soleil est égale à nFe”t sec de cos Ÿ,. De cette quantité d'énergie la 
fraction œ dz sec Ô, est absorbée par le volume, et la fraction 
Az (y) duw/4x de cette partie est diffusée dans un angle solide dw 
sous un angle y à la direction du rayonnement solaire. Pour le coeffi- 
cient d'émission dû à la diffusion de premier ordre on trouve donc: 


e = aFr(y}e-tsec te, (19.3) 


Il faut encore ajouter à l’expression (19.3) le terme provenant 
des diffusions des ordres supérieurs. Il en résulte pour le coefficient 
d'émission total: 


e—ho | 1z(v) + aFz (y)e-vsecte, (19.4) 


où l'intégration porte sur toutes les directions du rayonnement 
incident sur le volume et où y’ est l’angle entre l’une quelconque de 
ces directions et la direction durayonnement diffusé par le volume. 

Au lieu du coefficient d'émission e, introduisons dans les équa- 
tions (19.1) et (19.4) la quantité S à l’aide de la relation 


E — as. (19.5) 
Pour une indicatrice de diffusion arbitraire les quantités S et 7 
dépendent de la profondeur optique +T, de la distance zénithale Ÿ 


et de l’azimut œ. Donc, au lieu des équations (19.1) et (19.4), on 
peut écrire 


cos g ES D 2 7(r, Ÿ, p)—$S (T, Ÿ, p), (19.6) 
S'(T, Ÿ, p) — 


= À À | z(y)1 (x, 8°, g')sin 8 48/4 FE Fr(ye-tscd, (19.7) 
0 
où 
cos y’ = cos Ÿ cos 8° + sin Ÿ sin Ü” cos (p— y’), | 


cos y — — cos Ÿ cos Ü,+ sin Ÿ sin Ÿ, cos y, (19.8) 


et l’on annule l’azimut de la direction des rayons solaires. 
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Ainsi, le problème de la diffusion de la lumière dans une atmo- 
sphère planétaire se ramène à la résolution des équations (19.6) et 
(19.7). À ces équations il faut encore joindre les conditions aux 
limites. A la frontière supérieure de l'atmosphère (c’est-à-dire 
à t — 0) la condition doit exprimer le fait qu'il n'existe pas de 
rayonnement de diffusion parvenant dans l'atmosphère de l’exté- 
rieur. À la frontière inférieure. c’est-à-dire à t —7t,,la condition doit 
rendre compte de la réflexion du rayonnement par la surface de la 
planète. 

En résolvant les équations citées on peut trouver les intensites 
rayonnées par l’atmosphère. La comparaison des valeurs théoriques 
et observées permet de tirer les conclusions sur les propriétés opti- 
ques de l’atmosphère, c’est-à-dire sur les quantités t,, À et zx (y). 

Ensuite, d’après les propriétés optiques de l’atmosphère on peut 
juger de la nature des particules qui la composent. A cet effet on 
fait appel à la théorie de la diffusion de la lumière par des particules 
isolées (voir, par exemple, [4]). Cette théorie, élaborée en détail 
surtout pour des particules sphériques, détermine le coefficient 
d'absorption «, l’albédo de la particule À et l’indicatrice de diffusion 
x (y) en fonction du rapport entre le rayon de la particule et la lon- 
gueur d’onde du rayonnement, et en fonction de l’indice de réfraction 
de la matière de la particule. 

Notons que dans le cas de la diffusion de la lumière par des molé- 
cules l’indicatrice de diffusion est déterminée par la formule de 
Rayleigh : 

z (y) = + (1+ cos? y). (19.9) 

Mais si la lumière est diffusée par des particules dont les rayons 
sont comparables aux longueurs d’onde du rayonnement, l’indicatri- 
ce de diffusion s'avère d'habitude fortement étendue en avant. 

2. Atmosphère semi-infinie. Nous avons déjà dit que certaines 
planètes possèdent une atmosphère dont l'épaisseur optique d’après 
l'ordre dépasse l'unité. Dans ce cas pour définir l'intensité du rayon- 
nement diffusé par réflexion par l'atmosphère on peut admettre. 
approximativement que T, = ©. 

Admettons d'abord que l’atmosphère soit le siège d’une diffusion 
isotrope de la matière, c’est-à-dire que x (y) — 1. La quantité S sera 
alors fonction seulement de + et l'intensité du rayonnement J, fonc- 
tion seulement de + et de ÿ. Les équations (19.6) et (19.7) peuvent. 
donc se mettre sous la forme: 


di (xt, pu, 
pe ER Bo 2 7(x, p, pu) —S (%, po), (49.10) 


+1 


À 
Sr, p)=+ | 7 pu po)du+FFe 
2 | 


T 
Be, (19.11} 
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où l'on a introduit les notations cos 8 = pu, cos 8, = u,, et où l’on 
a souligné la dépendance des quantités 7 et S par rapport au para- 
mètre Lo. 

Les équations (19.10) et (19.11) permettent d'obtenir une équa- 
tion intégrale pour le calcul de la fonction S (x, u.). En procédant 
de la même façon que pour déduire l'équation (2.48), on trouve 


1 ( À D = + 
S(r, bo)=+ | E11T—11S(t, po) dt+2Fe W, (19.12) 
0 
où E;,Tt est la première fonction intégrale exponentielle. 
Si la fonction S (tr, u.) est connue, on peut également déterminer 
sans peine l'intensité rayonnée par l'atmosphère, c'est-à-dire la 
quantité Z (0, u, u)- En posant 


I (0, u, lo) = FPp (LU; Ho) Los (19.13) 
on a 


’e 


1 -+ à 
PQ b)=7 | Sr po)e FE. (49.14) 
| 


La quantité p (u, u) s'appelle coefficient de brillance ou coefficient 
de réflexion de l'atmosphère. 
L'équation intégrale (19.12) se rapporte aux équations du type 


(3.1) examinées en détail au $ 3. Dans notre cas le noyau de l’équa- 
tion (3.1) est donné par la formule (3.17), où À (x) = À/2x; a = 1; 


T 
bd = , et le terme constant est de la forme g (t) = Fe H . En 


utilisant les relations (3.19) et (3.20) pour le coefficient de brillance 
on obtient l'expression : 


À 
PQ, po)=7 EP, (19.15) 


où la fonction p (u) est définie par l'équation 
1 


À ° ! , 
p(h)=1+up(u) | LED an’. (19.16) 
0 


Nous savons que la fonction œ(u) a déjà été évoquée dans la 
théorie des photosphères stellaires (au $ 3) et dans la théorie de la 
formation des spectres stellaires (au $ 10). Maintenant nous voyons 
que le coefficient de brillance d’une atmosphère planétaire est 
exprimé par cette même fonction. Les valeurs de la fonction o (u) 
pour différentes valeurs du paramètre À sont données sur la page 130. 

Les relations (19.15) et (19.16) ont été obtenues à l’aide de l’équa- 
tion (19.12), mais V. Ambartsoumian a montré qu'elles peuvent 
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être obtenues sans recourir à cette équation, à l’aide de ce qu'on 
appelle principe d’invariance. D'après ce principe le pouvoir de ré- 
flexion d’un milieu semi-infini ne change pas si l'on y ajoute une 
certaine couche avec les mêmes propriétés optiques. En ajoutant 
à un milieu semi-infini une couche d'épaisseur optique infiniment 
petite, en déterminant toutes les variations apportées par cette 
couche dans l’intensité rayonnée et les égalant au zéro, nous aboutis- 
sons aux relations précitées (voir [1]). 

A l’aide du principe d’invariance on a trouvé également le coeffi- 
cient de brillance pour une indicatrice de diffusion arbitraire. A titre 
indicatif, voici le résultat obtenu pour l'indicatrice de diffusion 
sphérique la plus simple: 


z (y) = 1 + x cos y, (19.17) 


où z, est un paramètre. 
Dans notre cas le coefficient de brillance est déterminé par la 
formule : 


P (M; Los ®) = Po (+ Ho) + Pa (U; Ho) COS , (19.138) 


tandis que les quantités p, (U, Lo) et o1 (u, Lo) ont la structure 
suivante : 


À 98 (1) 8 (ue) — 219? (H) G? 
. Po (Lu, Lo) = Po (H) Ps (Rens (1) qi (Lo) | (19.19) 
À 1 (H) qi 
pu, po) = F2, ER (19.20) 


À leur tour les fonctions auxiliaires qf (u) et q} (u) sont fournies 
par le système d'équations: 


C3 


of \_41 À q8(u) go (n')—21q4 (u) qi (u') 7 + 
q(u)=1+5 pu TEE) Fe (RESTE que, (19.24) 


CES 


à Su) ge ()—21pi(u) qi(u") ; , 
HOT EE | SEE G8 GO EU qu, (19.22) 
) | 


et la fonction auxiliaire œ, (1), par l'équation 


qi (1°) 4 __,,/2 , 9 
pe V'1—u'2du'. (19.23) 


pi(u)=V T—+ À zuç! (y) 


=) 


Les fonctions q (1), q; (u) et p; (u) sont tabulées de façon que 
le calcul du coefficient de brillance d’après les formules (19.18)- 
(19.20) ne présente pas de difficultés. 


16—01064 
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Pour une indicatrice de diffusion fortement étendue les formules 
du coefficient de réflexion p (LU, Lo, p) deviennent assez compliquées. 
Dans ce cas pour son calcul on recourt à des méthodes numériques. 

3. Atmosphère d’une épaisseur optique finie. Examinons main- 
tenant la diffusion de la lumière dans une atmosphère d'épaisseur 
optique arbitraire t,. En admettant pour simplifier que l’indicatrice 
de diffusion est sphérique, on obtient pour la fonction S (t, lu) 
l'équation suivante : 


S(t, uo)=5 | Eilt—t1S(4, po) di+® Fe” Be. (19.24) 


0 


Pour l'instant nous avons négligé ici la réflexion de la lumière par 
la surface de la planète. 

Notre tâche consiste à déterminer les intensités du rayonnement 
réfléchi par diffusion et transmis par diffusion à travers l’atmosphè- 
re. Au lieu de ces intensités nous chercherons les coefficients de 
brillance qui leur correspondent (ou les coefficients de réflexion et 
de transmission) p (u, Lo) et © (U, Lo) qui s'expriment par l’inter- 
médiaire de la fonction S (x. u,) à l’aide des formules: 


To LT d 

Fo (h, do) Bo = | S(T, bo)e FT, (19.25) 
0 
a à 

Fo (u, bo) Ho= | Sr, ho)e (19.26) 


0 


Cependant, pour obtenir les quantités p (u, Lo) et © (U, Lo) il 
n'est pas nécessaire de déterminer au préalable la fonction S (t, Li). 
Tout comme dans le cas T, — ©, on peut obtenir des relations qui 
déterminent directement les coefficients de brillance. A cet effet 
procédons de la façon suivante. 

Récrivons les équations (19.24) sous la forme : 


T 


S(t: bo) = % | Es(r—1)S(#, lo) dt + 
0 


HS (Et) S(E, po) &+ÈFe M. (19.27) 
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En posant t — t — x dans la première intégrale et { — t = x, dans 
la deuxième, on obtient 


T 
S(T, bo) = + ( E,xS (T— x, po) dr + 
0 
À Te—Tt À LT 
HS À EssS(r+z, po)dr+2Fe W. (19.28) 


0 


En dérivant cette équation par rapport à ©, il vient 


T 
ÀF Tu 


To 
2 À L , 
S"(r, Ho)=7 | Elt—tis (£, Ho) dd — Te 


0 


+ 
, À 
+ À S (0, no) Eit—# S (Tor Mo) Ei(to— 1). (19.29) 


En comparant les équations (19.24) et (19.29) on voit qu’elles ont 
les mêmes noyaux et ne se distinguent que par les termes constants. 
Mais puisque la fonction E;,7t est définie par la formule 


1 T 

= — du 

Ex=\e v# (19.30) 
h 


le terme constant de l'équation (19.29) est la superposition des termes 
constants de l'équation (19.24). La linéarité des équations considé- 
rées fait donc que 


, 1 2 ” du’ 
S (T, Ho)= —-S (Tr, Ho) + S (0, Lu) S (r, n) T— 


oi, CS 


1 
2 r, du’ 
— + 8 (ro bo) | S(ro— 7, p') LE. (19.31) 


(1 


La relation (19.31) permet justement d'obtenir des équations 
déterminant les quantités p (1, lo) et © (u, mo). En multipliant cette 


T 
relation par el A en l’intégrant sur + dans les limites de O à t, et 


en tenant compte des formules (19.25) et (19.26), on trouve 


Fo (lu, bo) (4 + ho) = S (0, bo) ® (u) — S (To, Ho) Ÿ (u), (19.32) 
16% 
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où l’on a introduit les notations 
1 
o(u)=1+2p | p(u, n')dn’, (19.33) 
0 


1 


p(u)=e" + 2n | ou, p'du'. (19.34) 
0 


To—Tt 
Après la multiplication de la relation (19.31) par e # < et l'inté- 
gration, on obtient d’une façon analogue: 


Fo (u, ho) (u — ho) = S (0, po) D (nu) — S (To, u) p (4). (19.34) 


D'autre part, l'équation (19.24) entraîne que 


1 


S (0, = À | 5€. mode + d+Èr- 
0 
| Te 
=5 (4 At Ho) € rat pm ri +am (ot bo) du |. 
0 0 


(19.36) 


On trouve d’une façon analogue à partir de la même équation 
à - + 
S (ter to) = F[e7 # +200 | o(u, podu]. (19.37) 
0 


En utilisant la symétrie des quantités p (u, uo) et © (lu, Lo) par 
rapport à u et lo (démontrée plus loin) et les notations (19.33) et 
(19.34), on obtient 


À À 
S(0, to) =7 Flo), S(Tos Lo) = 7 FY(Uo). (19.38) 
En portant les expressions (19.38) dans les formules (19.32) et 
(19.35), il vient 


À — 0 
P(U, Lo) = 7 LEE RE ET), (19.39) 


O(U Lo) = £ Ÿ (h) Her — (u) Ÿ (Ho). (49.40) 
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Et en portant les expressions (19.39) et (19.40) dans les formu- 
les (19.33) et (19.34), on trouve 


1 
an À, | oo) (u) pu) 
eu=1+u | + du, (19.41) 
To ? 
ÿ(u)=e REST tu) 8 6 0 bp) du". (19.42) 


0 


Les relations (19.39)-(19.42) sont celles qu'on cherchait. Les 
formules (19.39) et (19.40) déterminent la structure des coefficients 
de brillance, tandis que les équations (19.41) et (19.42) servent pour 
calculer les fonctions auxiliaires @ (u) et v (u). 

Pour une indicatrice de diffusion de forme arbitraire les coeffi- 
cients de brillance s'expriment également à l’aide des fonctions 
auxiliaires qui dépendent d’un seul argument; ces fonctions sont 
déterminées par des systèmes d'équations semblables aux équations 
(19.41) et (19.42) (voir, par exemple, [2]). 

Il nous reste à démontrer la symétrie des coefficients de brillance 
par rapport aux angles d'incidence et de réflexion (ou de transmis- 
sion). À cet effet examinons l'équation intégrale: 


Te 


S (x po)= | K(IT—21)S(t, po) dt+g(r, uo) (19.43) 


(1 


à noyau arbitraire dépendant du ‘module de la différence entre deux 
arguments, et à terme constant arbitraire dépendant du paramè- 
tre u,. L'équation (19.24) est un cas particulier de l'équation (19.43). 

En admettant que g (t, u) représente le terme constant de l’équa- 
tion (19.43), où u, est remplacé par u, on obtient 


To 


\ S(T, ho) g(T, u) dr = 


0 


— [st be) [5 (x, u) — TEE 1) S (é, u) dt | dx = 
à û 


Te Te Te 


= À S(x, po) S (r, u)d— | s(. p) dt | S(r, po) A (1T—t1) dr. 


(19.44) 
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On en tire en s'adressant encore à l'équation (19.43), 


T To 


| Sr, po)g(r, phdr= | S(ru)g(r, pdt. (19.45) 


e 
0 


D'une façon analogue on peut obtenir 
To To 


| SU, po) 8 (ro— 7, phde= | Sr, p) 8 (To— 7, po) dr. (19.46) 
(t 0 


T 
En posant g (t, lo) — € M et en tenant compte des formules 
(19.25) et (19.26), on tire de (19.45) et (19.46): 


P (LU, Ho) = P (Mo; H); O'(U; Lo) = 6 (Ho, H). (19.47) 


Ces relations déjà utilisées sont celles qu’il fallait démontrer. 

Dans la théorie de la diffusion de la lumière les relations (19.47) 
jouent un rôle très important. Du point de vue physique elles expri- 
ment le « principe de réciprocité » des phénomènes optiques. C'est 
M. Minnart (voir {5]l) qui a été le premier à appliquer ce principe 
aux atmosphères planétaires. 

4. Réflexion de la lumière par la surface d’une planète. Nous 
avons supposé ci-dessus que le coefficient de réflexion de la lumière 
par la surface d’une planète est nul. Maintenant tenons compte de 
l'effet de réflexion, en supposant pour simplifier que l'intensité 
de la lumière réfléchie ne dépend pas de la direction (c’est-à-dire que 
la réflexion est isotrope). Notons À l’albédo de la surface planétaire. 
Comme dans ce qui précède admettons que dans l'atmosphère plané- 
taire l’indicatrice de diffusion de la lumière est sphérique. 

Dans notre cas l’atmosphère est éclairée non seulement par les 
rayons solaires directs qui viennent d'en haut, mais encore par un 
rayonnement diffusé qui vient d'en bas depuis la surface de la pla- 
nète. Le rapport du coefficient d'émission au coefficient d'absorption 


sera noté maintenant S (rt, u), et au lieu de l'équation (19.24) on 
obtient 
— À 2° — 
S(r, o)= 5 | Elt—t15 (4 po) dt+ 
0 
1 _-+ 31 — | _te-t 
+$Fe W+ST(uo) e_ 4 du, (19.48) 


0 


où / (wo) est l'intensité du rayonnement réfléchi par la surface. 
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Il faut trouver les coefficients de brillance p (u, Lo) et © (U, Lo) 
déterminés par les formules 


To T Te 

— —  — d _ — —— 
Fou, bo) bo= | S(; po) # + T(o)e , (19.49) 

0 
_ HE UT 
Fo (u, po) bo= | Sr, he FE. (19.50) 
0 
Le dernier terme de la formule (19.49) rend compte du rayonne- 
ment réfléchi par la surface et ayant traversé l'atmosphère. 


La quantité Z (u.) qui figure dans l'équation n’est pas non plus 
connue à l'avance. Il est évident qu'elle dépend de l'intensité cher- 
chée du rayonnement qui frappe la surface, ou du coefficient de 


brillance correspondant © (u, l.). Pour trouver la relation indiquée 
il faut d’abord écrire l'expression de l’éclairement de la surface. 
On voit aisément que l’éclairement par des rayons solaires directs 


To 
vaut nfe bu, et l'éclairement par le rayonnement diffusé de 
1 
l'atmosphère, 2nFho| 6 (u, Lo) u du. En multipliant l’éclairement 


0 

total par l’albédo À de la surface on obtient la quantité d'énergie 
réfléchie par la surface. D'autre part, cette quantité d'énergie est 
égale à 7 (u,). On a donc ‘Æ 


To 1 : 
T(po)= AFuo| e° % +2 ou, mondu].  1(19.51) 


0 


Pour trouver les quantités p (u, Le) et o (u, Lo) comparons entre 
elles les équations (19.24) et (19.48). Cette comparaison montre que 


1 
5 (x, bo) = 5 (, bo) ++ L (ue) | S(To— 7, p')}du'. (19.52) 


0 
T 
En multipliant (19.52) par e # a en intégrant dans les limites 


de zéro à Tt, et en utilisant les formules (19.25), (19.26) et (19.49), on 
obtient 


_ % 1 
P(u, lo) =P (4, Ho) + Le” # +2 op, p')u'du' |. (19.53) 
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D'une façon analogue on trouve 
G(u» po) = 0 (u, bo) + AH) 2 p(u,u)ntdn. (19.54) 


Pour calculer la quantité J (uo) multiplions (19.54) par 2u du 
et intégrons dans les limites de zéro à 1. A l’aide de (19.54) ceci 
conduit à 


| 
Tu) = | #+2[ ot, bo) H du | Flo (19.55) 


où l’on a introduit la notation 
1 


C=4 nn | p(u, x’) n° du’. (19.56) 
En introduisant également les notations 
M (p)=e à +2 o(u, pu’) u° du’, (19.57) 
. 0 
N (u)=2 p (u, y’) u’ du’ (19.58) 
et en portant (19.55) dans (19.53) et (19.54), on obtient 
P(u, bo) =P Qu bo) + +7 Mu) M (mo), (49.59) 
G (us Mo) = 0 (u, bo) ++ W(u) M (ue). (19.60) 


De la sorte nous avons abouti aux formules par l'intermédiaire 
desquelles les coefficients de brillance p (u, u.) et © (u, Lo) pour 
A == 0 sont exprimés à l’aide des coefficients de brillance p (u, mo) 
et o (u, Lo) pour À = (0. 

Les quantités M (u) et N (u) qui figurent dans les formules (19.59) 
et (19.60) peuvent être également exprimées à l’aide des mêmes fonc- 
tions auxiliaires œ (x) et p (1) qui ont servi pour exprimer précédem- 
ment les quantités p (u, lo) et & (1, Lo). A l’aide des formules (19.39) 
et (19.40), ainsi que des équations (19.41) et (19.42) on trouve 


M (u)=(1—50) vu) +5 B9(p); (19.64) 
N(u)=1—(1—<500)p(u)—+ Bob), (19.62) 
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où l’on a utilisé les notations: 


| qu) u' du, 


Pi = 


| (19.63) 
d(u) u'du, | 


ot OCT 


c'est-à-dire que &, et B, sont les moments nuls des fonctions ç (u} 
et w (Li). 

._ On voit sans peine que les quantités M (nu) et N (ko) ont un 
sens physique bien simple. La première d’entre elles représente le 
rapport de l’éclairement de la surface de la planète à l’éclairement 
de la limite supérieure de l'atmosphère, et la deuxième, le rapport de 
l'éclairement de la limite supérieure d'en bas à son éclairement 
d'en haut (pour À = 0). 

9. Albédo de la planète. Les formules obtenues ci-dessus pour 
l'intensité du rayonnement diffusé par réflexion par l'atmosphère 
planétaire permettent de calculer aisément l’albédo de la planète. 
Nous trouverons d’abord l’albédo de Lambert, c'est-à-dire l’albédo 
de la planète au point donné pour un angle d'incidence défini des 
rayons solaires sur une couche plane figurant l'atmosphère. Le flux 
du rayonnement sortant de l’atmosphère vaut évidemment 2rFu,X 


X \? (, LL) u du, etle flux du rayonnement solaire que reçoit l’at- 


mosphère est égal à xFu,. L’albédo de Lambert, qui est le rapport 
des flux ‘cités, vaut donc: 
1 
Ai (uo) = 2 \ P(H, bo) p du. (19.64) 
( 
Pour calculer la quantité À, (lo) portons dans la formule (19.64) 


l'expression (19.59). En tenant compte des formules (19.58) et 
(19.61), on obtient 


As (bo) = N (ue) + 12 — Ac) Bi + ABocl M (uo), (19.65) 


où, comme auparavant, À est l’albédo de la surface de la planète 
et «, et B,, les premiers moments des fonctions œ (u) et ÿ (u). On voit 
des formules (19.56), (19.58) et (19.62) que la quantité C est: 


C—=1—(2— x) «1 — ABoB.- (19.66} 


Notons que les quantités &, et B, qui figurent dans les formules 
mentionnées sont associées par une relation simple. Pour l'obtenir 
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intégrons l'équation (19.41) sur pu dans les limites de zéro à 1. Il en 
résulte 


1 


| 
_ À p(u)œ(u')—#(u)v(u) ,;;, Q 67 
G=i+- nu | a — du”, (19.67) 


ou après la substitution 


RC 
u+u h+u’ ” 
1 | 
44h pe ga _àÀ p(u)p(u')—#p(u)Y(u) , 7; 6 
= 1+ + (ai — fi) 7 | au | SR pau’. (19.68) 


La relation cherchée se déduit des deux dernières formules 
À . 
Go = 1 +7 (a — Bo). (19.69) 


Considérons deux cas particuliers de la formule (19.65) qui 
détermine l’albédo de Lambert. 

1. Supposons que l’épaisseur optique de l'atmosphère soit infi- 
niment grande (t, — ©). Dans ce cas la fonction œ (u) est détermi- 


née par l'équation (19.16), et 1 (u) = 0. La formule (19.65) se met 
donc sous la forme 


Ai (io) =1—(1— 5 Go) 9 (mo). (19.70) 


Mais dans notre cas (c’est-à-dire pour B, — 0) la relation (19.69) 
permet de trouver 


ay= + (1—V1—2). (19.74) 
Par conséquent, au lieu de (19.70) on a 
À; (to) = 1 — (lo) V 1—1. (19.72) 


2. Admettons que l'atmosphère est le siège d'une ‘diffusion 
pure du rayonnement, c'est-à-dire que À = 1. Il s'ensuit de (19.69) 
que dans le cas cité 


ao = 2 — Bo, (49.73) 


donc 
C = 1 — Bo (ui + Bi). (19.74) 
On voit sans peine que maintenant la formule (19.65) peut s’écrire 


Ai uo) = 1 — À [p (ho) + + (uo)l 2. (19.75) 
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Dans l'étude des planètes, en plus de l’albédo de Lambert on 
utilise l’albédo dit sphérique, rapport entre l’énergie réfléchie par 
toute la planète et l'énergie qui frappe la planète en provenance du 
Soleil. Si l’albédo de Lambert est connu, l’albédo sphérique s'ob- 
tient sans peine. 

Désignons le rayon de la planète par R (fig. 25). Alors, l’énergie 
en provenance du Soleil est x À° nF. D'autre part, en désignant par r 
la distance du point donné sur le disque de la planète au centre du 


Fig. 25 


disque, on trouve que l'énergie réfléchie par la planète est égale 
R 


à 2n| 4; (uo) xFr dr. Puisque r dr — R°u,du,, cette dernière 
Û 
expression peut s'écrire 


t 
2nR2aF | 4, (uo) bo do. 
0 
Donc en notant À, l’albédo sphérique, on obtient 
1 


A4=2 | 4 (ho) lo do. (19.76) 


0 


En portant (19.65) dans (19.76), il vient 
A 2 
A4 =C+- TIC — to) Bi + ABocil*, (19.77) 


où C est déterminé par la formule (19.66). 

Appliquons la formule obtenue de l’albédo sphérique aux deux 
cas examinés ci-dessus. Dans le premier de ces cas, c'est-à-dire pour 
To — ©, On a 

A,—=1—2a, V 1—2, (19.78) 
et dans le deuxième (c’est-à-dire pour À = 1) 


_y_ (—4)(1—0C) 
Ag 1 (19.79) 


n 
ty 
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Pour calculer les quantités 4, (u,) et 4, il faut disposer des 
tableaux des fonctions q (u) et ÿ (u) et de leurs moments nuls et 
premiers. Ces tableaux sont donnés dans de nombreux ouvrages 


(voir [3]). 


Tableau 24 
Albédo sphérique À, 
A 
T0 
o ou |o.z | 0.8 | 0.4 os os [or [os | 0 | : 


O0 0,00 | 0,10! 0,20! 0,30 | 0,40 | 0,50 | 0,60 | 0,70 | 0,80 | 0,90 | 1,00 
0,14 | 0,08] 0,17] 0,26] 0,34 | 0,43 | 0,52 | 0,61 | 0,71 | 0,80 | 0,90 | 1,0 
0,2 | 0,15| 0,22] 0,30! 0,38 | 0,46 | 0,54 | 0,63 | 0,72 | 0,81 | 0,90 | 1,00 
0,3 | 0,21] 0,27 | 0,34] 0,41 | 0,48 | 0,56 | 0,64 | 0,72 | 0,81 | 0,90 | 1,00 
0,5 | 0,30] 0,35| 0,40F-0,46 | 0,52 | 0,59 | 0:66 | 0,73 | 0,82 | 0,90 | 1,00 
1,0 | 0,45] 0,48] 0,51] 0,55 | 0,60 | 0,64 | 0,70 | 0,76 | 0,83 | 0,91 | 1,00 
2,0 | 0,611 0,63] 0,65| 0,67 | 0,69 | 0,72 | 0,75 | 0,80 | 0,85 | 0,92 | 1,00 
3,0 | 0,70) 0,71] 0,72] 0,73 | 0,75 | 0,77 | 0,79 | 0,82 | 0,86 | 0,92 | 1,00 
co | 1,00! 1,00! 1,00} 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 


Le Tableau 24 fournit les valeurs de l’albédo sphérique calculées 
d’après la formule (19.79), c'est-à-dire pour le cas où une atmosphère 
d'épaisseur optique 7, est le siège d’une diffusion pure de la lumière 
et l’atmosphère est limitée par une surface à albédo À. 


$ 20. Propriétés optiques des atmosphères 
planétaires 


1. Atmosphère de Vénus. La théorie de la diffusion de la lumière 
rend possible l'interprétation des résultats de l'observation photo- 
métrique des planètes. La comparaison de la théorie et de l’observa- 
tion permet de déterminer les propriétés optiques des atmosphères pla- 
pétaires. Nous le ferons d'abord pour la planète Vénus [3]. 

Etant donné que l'atmosphère de Vénus rend invisible sa surface, 
on admet que l'épaisseur optique de l'atmosphère est infiniment 
grande (t, = ©). Pour établir les autres quantités caractéristiques 
des propriétés optiques de l'atmosphère, en particulier l’indicatrice 
de diffusion z (y) et le paramètre À, il faut utiliser les observations de 
la distribution de l'éclat sur le disque de la planète sous des angles 
de phase différents. Pour Vénus on peut obtenir des données d'obser- 
vation particulièrement riches du fait que dans ce cas l'angle de 
phase, c'est-à-dire l’angle entre les directions depuis la planète vers 
le Soleil et vers la Terre, prend toutes les valeurs possibles de 0 
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à 180°. On peut également tirer des conclusions sur les propriétés 
optiques de l'atmosphère de Vénus en se guidant d’après le change- 
ment de la courbe de variation de la lumière en fonction de l'angle 
de phase. 

Cherchons la relation théorique entre la magnitude de la planè- 
te m et l'angle de phase &. Désignons par up, le cosinus de l'angle 
d'incidence des rayons solaires au point donné de la planète, par u, 
le cosinus de l'angle de réflexion et par , la différence des azimuts 
des rayons incident et réfléchi. Introduisons les coordonnées planéto- 


Fig. 26 


centriques w et Ÿ (fig. 26). Il est clair que les quantités u,, u, sont 
liées à w, Ÿ et « par les formules 


— COS bcos(œ—w), u=— cos W cos w, 
Lo y cos ( ), Ÿ | (20.1) 


cos a = lo — V (1 —u°) (1 — pu?) cos y. 


Soit xF l’éclairement de l’aire perpendiculaire aux rayons du Soleil 
à la limite supérieure de l’atmosphère de la planète et p (u, uo, op), le 
coefficient de brillance de l’atmosphère. Alors, l'intensité du rayon- 
nement diffusé par réflexion par l'atmosphère est Fp (U, Mo, ®) Lo 
et la quantité d'énergie issue de l'élément de surface do dans une 
unité de l'angle solide, Fp (lu, Lo, @) uto do. Etant donné que di = 
— R° cos 4 dy do, où R est le rayon de la planète, cette quantité 
d'énergie peut se mettre sous la forme: 


FR'p{(u, Lo, p) cos (&œ — &) cos w cos y dp du. 


Pour obtenir la quantité d'énergie totale issue de Vénus dans la 
direction de la Terre dans une unité de l'angle solide, il faut inté- 
grer la dernière expression sur % dans les limites de — x/2 à + x/2 
et sur ow, dans les limites de &« — x/2 à x/2, c'est-à-dire depuis le 
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terminateur jusqu’au bord du disque. En désignant par A la distance 
de Vénus à la Terre, on trouve l’éclairement de la Terre produit par 
Vénus : 


x/2 7/2 
2 
E, =2F … ( cos (a — w) cos © dw ( P (LL, Lo, p) cos$ d dy. (20.2) 
a-x/2 0 


Il est évident que l'éclairement de la Terre par le Soleil est 
Es = xF (ñ/r2), où rit est la distance du Soleil à Vénus et r,, la 
distance du Soleil à la Terre, tandis que Ey/Es = 2,512"©0°7", où ms 
est la magnitude du Soleil. On obtient donc: 


a/2 
2,520 (2e) ( cos (a — w) cos w do — 
a-1/2 


to 


F1/ 
= (pu, lo p)costdp. (20.3) 
0 


La relation (20.3) donne la dépendance théorique entre m et «, 
c'est-à-dire permet de construire la courbe de lumière théorique de la 
planète. Dans la relation (20.3) il faut porter l'expression de 
p (LU. Lo.) et utiliser les formules (20.1). Le coefficient de brillance 
p (LU, lo, p) dépendant des quantités z (y) et À, la comparaison des 
courbes théorique et observée de la lumière permet de déterminer les 
quantités citées. Il faut également avoir en vue la relation 


TT 
+ | sn) sin véy=1, (20.4) 


0 


qui exprime la condition de normalisation de l’indicatrice de diffu- 
sion. 

Pour déterminer la courbe théorique de la lumière il est commode 
de dégager dans l'expression de p (u, us, p) le terme qui rend compte 
de la diffusion du premier ordre. Dans ce cas on a 


à 
P (U; Bo P= Tr EU + Ap(U, Ho, p), (20.5) 


où y = x — « et Ap est le terme qui rend compte de la diffusion 
des ordres supérieurs. L'expression exacte de la quantité Ap pour une 
indicatrice de diffusion arbitraire étant très complexe, nous cher- 
cherons la valeur approchée de cette quantité en conservant dans le 
développement de l’indicatrice de diffusion selon les polynômes de 
Legendre seuls les deux premiers termes. Autrement dit, nous calcu- 
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lerons la quantité Ap non pour une indicatrice de diffusion réelle 
x (y), mais pour une indicatrice de diffusion 
z (y) = 1 + zx, cos y, (20.6) 


« 


ou 


X 
Ts = \ x (y) cos y sin y dy. (20.7) 
0 
Comme nous l’avons montré dans ce qui précède, le coefficient de 
brillance p (U, Lo, ) pour une indicatrice de diffusion de la for- 
me (20.6) est donné par les formules (19.18)-(19.20). En les appli- 
quant, on trouve 


Ap=}+# {8 (Lo) —z194 (u) qi (Ho) 1. Az p! (11) D! (Ho) cos p+cose 
H + Ho 
(20. 8) 


où les fonctions auxiliaires qf (a), g? (u) et q' (u) se calculent d’a- 
près les équations (19.21)-(19.23). Nous avons déjà dit que ces fonc- 
tions sont tabulées. Notons également que lorsque le rôle de l’absorp- 
tion vraie dans l'atmosphère est peu important (c’est-à-dire pour 
des valeurs de À proches de l'unité), on peut tirer des équations 
(19.21) et (19.22) les formules Fymporques suivantes : 


q@)=œQu) (1-3 y y), (20.9 
30 _ 


pi(u)=œp(u)n (20.10) 


où æ (u) est la fonction déterminée par |’ écuation (19.16) pour À = 1. 
Les formules (20.9) et (20.10) peuvent être utilisées dans le cas de 
Vénus, car son albédo est très élevé (de l’ordre de 0,7) et par con- 
séquent la quantité 1 — À est très petite. Pour une indicatrice de 
diffusion sphérique ceci est évident de la formule (19.78), et pour 
une indicatrice de diffusion étendue en avant, la quantité 1 — À est 
encore plus petite. 
Portons maintenant l'expression (20.5) dans la relation (20.3). 
Avec les notations 
1 "5 COS @ cos (œ— &) 7° 
f@)=T7 ( Cos © + cos (a — &) \ cos* ÿ dé — 
a-ñn/2 U 
=(1-sinsigsinctg?), (20.12) 
7/2 2/2 
g (a) = \ cos & cos (a —w) do | Apcosiy dy, (20.13) 


a-x7/2 


h(=+ (2 ne)" 2, 122" (20.14) 
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le résultat de cette substitution peut s’écrire: 
z(n—a)f(x) +g(x) = h (a). (20.11) 


Le premier membre de la relation (20.11) est déterminé théori- 
quement, et le deuxième membre dépend seulement des données d’ob- 
servation. Si ces données sont connues, en utilisant la relation (20.11) 
ainsi que les formules (20.4) et (20.7), on peut trouver les quantités 
z (y) et À. 

La dépendance de la fonction À (&œ) par rapport à l’angle de pha- 
se à est déterminée par la courbe observée de la lumière de la planè- 
te. Pour Vénus cette courbe a été établie par plusieurs ouvrages. Par 
exemple, sur la base des donneés de P. Muller, la magnitude visuelle 
de Vénus peut être présentée sous la forme: 


m = — 4,71 + 0,01322 & + 0,000 000 425 as (20.15) 


dans l'intervalle de &« — 24° à &« = 156° pour une distance de Vénus 
à la Terre égale à une unité astronomique. 

L’indicatrice de diffusion de l’atmosphère de Vénus établie de la 
façon mentionnée est donnée dans le Tableau 25. Pour la quanti- 
té m on a retenu la moyenne des valeurs obtenues par Muller et 
Danjon. L'’indicatrice de diffusion étant donnée, la quantité zx, 
caractérisant l'étendue de l’indicatrice de diffusion et définie d’après 
la formule (20.7) s'est avérée égale à z, = 1,43. L'albédo d'une par- 
ticule dans l’atmosphère de Vénus était égal à À — 0,987, c'est-à- 
dire très proche de 1. Le même tableau donne à titre de comparaison 
l'indicatrice de diffusion de l'atmosphère sans nuages de la Terre 
{établie de la façon décrite plus loin). 


Tableau 25 
Indicatrices de diffusion des atmosphères de Vénus et de la Terre 
+ 15 30 45 60 75 90 105 120 135 150 165 
Vénus | 9,20 | 2,80 | 1,22 | 0,53 | 0,26 10,18 10,24 | 0,38 |0,61 | 0,92 | 1,23 
Terre | 3,30 | 1,90 | 1,30 | 0,9, | 0,75 [0,64 | 0,65 |0,72 | 0,85 | 1,03 | 1,10 


l'Eomme le montre le Tableau 25, l’indicatrice de diffusion de 
l'atmosphère de Vénus est fortement étirée en avant, sensible- 
ment plus fort que l'indicatrice de diffusion de l'atmosphère 
terrestre. Ceci témoigne du fait que dans l’atmosphère de Vénus la 
lumière est diffusée essentiellement par de grosses particules. Bien 
entendu, l’atmosphère de Vénus comporte également une certaine 
quantité de molécules (ce que confirment de nombreuses explorations 
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spectroscopiques). Toutefois, le rôle de la diffusion moléculaire de la 
lumière n’est pas grand, car l’indicatrice de diffusion de Vénus se 
distingue fort de l'indicatrice de diffusion de Rayleigh. Si l’on admet 
que l'atmosphère de Vénus est constituée d'une couche de nuages 
et d'une couche de gaz sus-jacent, ce qui vient d’être dit permet de 
conclure que l'épaisseur optique de la couche de gaz doit être très 
petite. 

Cette dernière conclusion est étayée par l’étude de la polarisation 
de la lumière de Vénus. Les observations ont montré que cette pola- 
risation est relativement faible, ne dépassant pas 4 %. On a déter- 
miné de plus la variation du degré de polarisation en fonction de 
l'angle de phase. Cependant, cette variation ne peut pas être expli- 
quée par la diffusion de la lumière dans une couche de gaz d'après 
la loi de Rayleigh. On admet donc que la lumière de Vénus est pola- 
risée surtout par la diffusion sur de grosses particules. Des recherches 
détaillées ont permis d'établir que le rayon moyen de ces particules 
est de l’orde de 1 u, et leur indice de réfraction est proche de 1,5. 

2. Atmosphère de Mars. En l'absence de la tempête de poussière, la 
surface de la planète est bien visible à travers son atmosphère; on 
peut donc admettre que dans le domaine visible du spectre l’épais- 
seur optique de l'atmosphère est inférieure à l'unité. La photométrie 
de Mars permet de tirer des conclusions sur les propriétés optiques 
de son atmosphère et de sa surface. Toutefois, sous certains rapports, 
‘étude de Mars est plus difficile que celle de Vénus, son angle de 
phase ne varie que dans les limites de 0 à 47°. Ceci empêche, en parti- 
culier. la détermination précise de l’indicatrice de diffusion dans 
l'atmosphère de Mars. 

Ordinairement Mars est observé pendant les oppositions, c'est-à- 
dire lorsque l'angle de phase est proche de zéro. Durant ces périodes 
de nombreux observateurs ont obtenu des photographies de Mars dans 
des rayons différents. Ceci a permis de déterminer la distribution de 
l'éclat sur le disque de la planète dans une gamme assez large de 
longueurs d'onde. 

En interprétant les observations de Mars on peut admettre en 
première approximation que son atmosphère est le siège d'une diffu- 
sion unitaire de la lumière. Dans ce cas. comme il s'ensuit de la for- 
mule (19.3). la fonction S qui représente le rapport du coefficient 
d'émission au coefficient d'absorption vaut : 


À - + 
S=7Fzr(ye ho, (20.16) 


En portant cette expression dans la relation (19.25) on obtient la 
formule suivante du coefficient de brillance défini par la diffusion 


17—01064 
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de premier ordre: 


+5 


À 1—e : = 
PQ Bo P=rI ——————- (20.17) 


Cependant, la formule (20.17) ne rend pas compte de la réflexion 
de la lumière par la surface. Admettons que celle-ci est éclairée par 
des rayons solaires directs et que le rayonnement est réfléchi de 
façon orthotrope avec un albédo À. Alors, l'intensité du rayonne- 
ment réfléchi par la surface et sortant de l'atmosphère sous un angle 
arccos u à la normale est évidemment: 


AFe 


L'expression du coefficient de brillance, compte tenu de la réflexion 
de la lumière par la surface de la planète, s'écrit donc: 


1 1 
Gera)  (tas) 
h+ Ho | 

En appliquant la formule (20.18) à l'opposition de la planète nous 


devons poser 4, = U, @ = x, y = nr. Par conséquent, dans le cas 
considéré on a 


PU Ho p =? z(v) — (20.18) 


9 


)i 4e w%, (2019) 


ele 


Àx 
“a 


Cette formule détermine le coefficient de brillance de la planète 
à une distance angulaire u au centre du disque. 

La formule (20.19) est précisément utilisée pour interpréter les 
observations photométriques de Mars. La quantité p (u, u, x) étant 
connue de par les observations, en utilisant cette formule on peut 
tenter d'obtenir les quantités inconnues zx (x). t, et À (en les con- 
sidérant indépendantes de u). En première approximation on peut 
admettre l'absence de l'absorption vraie dans l’atmosphère et de 
l’indicatrice de diffusion de Rayleigh, c'est-à-dire admettre que 
Ar (x) = %/,. Dans ce cas pour accorder les valeurs théoriques et 
observées du coefficient de brillance sur le disque de la planète il 
faut sélectionner seulement deux quantités: l'épaisseur optique de 
l'atmosphère 7, et l’albédo de la surface À. 

La méthode mentionnée a permis d'établir que dans la partie 
visible du spectre l’épaisseur optique de la surface de Mars est de 
l’ordre de 0,03 à 0,06, c'est-à-dire 10 fois plus faible que l'épaisseur 
optique de l’atmosphère sans nuages de la Terre. D'autre part. on 
a obtenu pour l’albédo de la planète des valeurs de l’ordre de 0,1 à 0.3, 
différentes pour les « continents », les «mers » et les « calottes 
polaires ». 


p(u, u, 7) — 1e 
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Les quantités t, et À trouvées pour Mars dépendent fortement 
de la longueur d'onde du rayonnement. La quantité t, croit lorsqu on 
passe du domaine rouge au domaine violet du spectre. Cependant, 
cette croissance est plus lente que celle définie par la loi t,< v' qui 
agit dans le cas de la diffusion purement moléculaire de la lumie- 
re ; il s'ensuit qu'il faut admettre que dans la diffusion de la lumière 
les grosses particules de l’atmosphère de Mars jouent un rôle notable. 

Pour les domaines du spectre dans lesquels l'épaisseur optique 
de l'atmosphère est de l'ordre de l’unité et plus grande, on ne peut 
déjà plus utiliser la formule (20.18), puisque dans ce cas il faut tenir 
compte de la diffusion des ordres supérieurs. L'expression exacte du 
coefficient de brillance, vraie pour toute valeur de t,. a été obtenue 
dans ce qui précède. Elle est donnée par la formule (19.39) pour À = 
— 0, et la formule (19.59), pour À = 0. Pour déduire ces formules 
on avait supposé que la diffusion de la lumière est isotrope. Mais 
ces formules peuvent servir également pour obtenir l'expression 
approchée du coefficient de brillance dans le cas d’uneindicatrice de 
diffusion arbitraire. À cet effet la prise en considération de la diffu- 
sion du premier ordre est exacte, tandis que la prise en considération 
des diffusions des ordres supérieurs est approchée, ces diffusions 
étant définies non pas pour l’indicatrice donnée, mais pour l’indica- 
trice de diffusion sphérique. Dans ce cas le coefficient de brillance 
est donné par l'expression : 


—To (+ + L) 
À [— + [US Ho n on 9 
PQ. ho pe 2) + pu to). (20.20) 


où d’après les formules (19.39) et (19.59) 


| | (+0) 
ApQu, po)= 77 LP Cu) pue) — (un) Fho)—i+e KE ke J+ 


4 (1 +0) 
A 
+ TAC M (u) AT (bo). (20.21) 
La formule (20.20) peut être utilisée en particulier pour l'étude 
de Mars dans la période dite de fempêtes de poussières globales, lors- 
que toute la surface de la planète est pratiquement couverte par 
les nuages de poussière. Par exemple, en 1971. une telle tempête 
de poussière a duré environ 4 mois. Dansles phases initiale et finale 
du développement d’une tempête de poussière, l'épaisseur optique 
des nuages dans le domaine visible du spectre est de l’ordre de l'uni- 
té, et au milieu de ces phases, t, > 1 (pour plus de détail voir (61). 
3. Atmosphère de la Terre. L'étude des propriétés optiques de 
l'atmosphère terrestre est très poussée. Toutefois, ici nous n’exami- 
nerons que celles qui sont déterminées par les observations photo- 
métriques les plus simples et à l’aide des formules de la théorie de 
la diffusion de la lumière, mentionnées au paragraphe précédent. 


17% 
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L’épaisseur optique de l’atmosphère terrestre se trouve le plus 
simplement par la mesure de l'intensité du rayonnement solaire 
ayant traversé l'atmosphère à différentes distances zénithales du 
Soleil. Cette intensité est déterminée par la formule : 


I = 1e Tv sec do, (20.22) 


où /, est l’intensité du rayonnement solaire à la limite supérieure de 
l'atmosphère. Pour établir à l'aide de la formule (20.22) l'épaisseur 
optique de l’atmosphère 7,, il faut effectuer au moins deux mesures 
de la quantité Z à différentes distances zénithales du Soleil ÿ, (pour 
éliminer /,). Sous un ciel clair l'épaisseur optique de l'atmosphère 
dans le domaine visible du spectre s’avère de l’ordre de 0,3, elle croît 
avec la diminution de la Jongueur d'onde. On sait que cette dernière 
circonstance explique le rougissement du Soleil, lorsqu'il s'approche 
de l'horizon, et la couleur bleue du ciel. D’après l'écart à la loi t, — 
= * de la variation de la quantité t, en fonction de la longueur d’on- 
de. on peut juger du rôle relatif de la diffusion de la lumière par 
molécules et grosses particules. 

La mesure de la distribution de l'éclat sur le ciel permet de trou- 
ver l’indicatrice de diffusion dans l'atmosphère. A cet effet il faut 
utiliser la formule de l'intensité du rayonnement diffusé par l’atmo- 
sphère, ou le coefficient de brillance o (u, u,, @) qui lui correspond. 
Si l'on ne tient compte que de la diffusion du premier ordre, pour 
obtenir la quantité © (u, u,, @) il faut porter l'expression (20.16) 
dans la relation (19.26). Il en résulte : 


To _% 
?. e. te Ko . 
Que pos Q)= À 2 (7) (20.23) 


On tient compte de la diffusion des ordres supérieurs de la même 
façon que dans la formule (20.20). c'est-à-dire pour une indicatrice 
de diffusion sphérique. Dans ce cas au lieu de la formule (20.23) 
on obtient: 


T To 


0 + 
u 


À e h 0 ; 
OQU, Ho, = 2) —— + AG (Ho). (20-24) 


où, comme il s’ensuit des formules (19.40) et (19.60), 


7 Leu) ou) —p(p)q(u)—e “ +e Fo ]+ 


++ N'(u) M (ue). (20.25) 


AO(U, lo) — 
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L’indicatrice de diffusion de l’atmosphère terrestre obtenue de la 
façon mentionnée (en utilisant une formule quelque peu différente 
de la quantité Ao) est donnée à la dernière ligne du Tableau 25. 
Dans notre cas on a adopté À = 1. La différence notable entre l’indi- 
catrice de diffusion obtenue et celle de Rayleigh s'explique par la 
présence d'un grand nombre de grosses particules (poussières, gout- 
tes d'eau, etc.) et des molécules dans l’atmosphère. 

La détermination des propriétés optiques des nuages présente 
également un grand intérêt. Lorsque le ciel est entièrement couvert, 
on peut admettre que la lumière est diffusée par une couche plane 
dont l’épaisseur optique est très grande. Dans ce cas seul le rayonne- 
ment ayant subi un très grand nombre de diffusions parvient jusqu’à 
l'observateur à la surface terrestre. De ce fait, l’étabiissement des 
propriétés optiques des nuages, déterminant la diffusion de la lumië- 
re dans un volume élémentaire, se heurte à des difficultés notables. 

A titre d'exemple appliquons au ciel couvert la formule (20.24). 
Pour t, > 1 le premier terme du deuxième membre de cette formule 
est négligeable, tandis que pour le deuxième terme on peut obtenir 
des formules asymptotiques simples (voir 131). En particulier, 
pour À — 1 et À —0, on a 


1 « « , 
O(l, Lo) = HET, (20.26) 
où @ (u) est la fonction déterminée par l'équation (19.16) (pour À = 1) 
et b — 2a./«,, où &, et «. sont les premier et deuxième moments de 
cette fonction. D’après les calculs b — 1,42. La formule (20.25) 
montre que la distribution relative de l'éclat selon le ciel couvert 
est déterminée par la fonction œ (u), c'est-à-dire 


T'(u)= q (u). (20.27) 


Nous avons montré au $ 3 que la formule (20.27) donne également la 
distribution relative de l'éclat sur le disque d’une étoile. Le résul- 
tat obtenu est parfaitement clair, car dans les deux cas nous avons 
affaire à la diffusion de la lumière dans un milieu composé de couches 
parallèles planes, les sources de rayonnement se trouvant à une très 
grande distance de la limite. 

Si À 0, pour déterminer la quantité © (u, u,) il nous faut 
trouver les fonctions M (u) et V (u). D'après les formules (19.61), 
(19.62) et (19.73), pour À — 1, 


N (u) = 1 — VU (up). (20.28) 
Pour t, > 1, la substitution de (20.26) dans (19.57) donne 


, _ __F(u) Jn 9 
M (u) Rio 1? (20.29) 
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où l’on a tenu compte de ce que &, — 2/V/3 (voir $ 3). En utilisant 
les formules (19.56) et (19.58), ainsi que les deux dernières formules, 
on obtient 


4 


EE 


(20.30) 


En écrivant la quantité o (u, u,) sous la forme 


4 j A ‘ 
ou po) = + AE) + ATEN (u) A (po) (20.34) 
et en portant dans la formule (20.31) les expressions obtenues pour 
les quantités N (un), A£ (um) et C, on trouve 


- 5 44 + V5 (1— 4) 4 (u) 20 3: 
CU o)= 7 4) 735 50 ed) (20.52) 


Des formules analogues de la quantité © (1, 1, ç) peuvent s’obte- 
nir aussi dans des cas plus compliqués, c’est-à-dire pour des valeurs 
arbitraires de À et des indicatrices de diffusion différentes. On peut 
également donner les formules asymptotiques (avec 7, ÿ 1) pour la 
quantité p (U. Lo, p), caractéristique de la distribution de l'éclat 
des nuages lors de leur observation d'en haut. La comparaison des 
valeurs théoriques et observées des coefficients de brillance o (u, 
Lo: P) et p (u, lo, p) permet d'obtenir des renseignements sur t,, À 
et x (y) pour les nuages. | 

4. Interprétation des spectres planétaires. Des renseignements 
très précieux sur les atmosphères peuvent être fournis par l'étude 
spectroscopique des planètes. Cependant, une telle étude 
présente de grandes difficultés. I] en est ainsi du fait qu’en partie la 
luminosité des planètes est due au fait qu'elles diffusent le rayonne- 
ment solaire et leurs spectres contiennent donc toutes les raies du 
spectre solaire. Par ailleurs, les spectres des planètes comportent 
également des raies telluriques qui apparaissent lorsque le rayonne- 
ment traverse l'atmosphère terrestre. Cette complexité des spectres 
rend bien plus difficile la mise en évidence des raies engendrées par 
l'atmosphère planétaire. Ceci se rapporte surtout aux raies des gaz de 
l'atmosphère terrestre (en particulier l'oxygène et les vapeurs d’eau). 
La présence de ces gaz dans l’atmosphère de la planète n’est révélée 
que par le renforcement des raies telluriques. Tout ceci montre 
l'intérêt que présente pour la spectroscopie des planètes la sortie 
des instruments astronomiques hors des limites de l'atmosphère 
terrestre, à l’aide des satellites artificiels et des appareils cosmiques. 

Voici certains résultats des observations des spectres planétaires 
encore réalisées à partir de la surface terrestre (voir, par exemple, [7]). 
En 1932 Miss M. Adams et Dunham ont décelé des raies d'absorption 
du gaz carbonique (CO.) dans l’infrarouge du spectre de Vénus. Par 
la suite G. Kuiper a trouvé des raies d'absorption de ce même gaz 
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dans le spectre de Mars. Les spectres de Jupiter et de Saturne compor- 
tent des raies d'absorption du méthane (CH,) et de l’ammoniac (NH), 
mais Jeur concentration dans l’atmosphère est très faible. Les spec- 
tres d’'Uranus et de Neptune comportent également de fortes bandes 
d'absorption du méthane. Comme on peut s’y attendre, la composante 
principale des atmosphères de Jupiter et d'autres planètes géantes 
est l'hydrogène moléculaire {H.), enregistré grâce à la présence dans 
leurs spectres de bandes d'absorption définies par des transitions 
quadripolaires. 

Il convient de noter que certains gaz ne se manifestent pas spec- 
troscopiquement dans le domaine du spectre accessible à l'observation 
à partir de la Terre. Ceci concerne, en particulier, l'hélium qui est 
probablement contenu en quantité relativement grande dans les 
atmosphères des planètes géantes. La raie d'émission de l'hélium 
584 A a été enregistrée à l’aide d'un spectromètre ultraviolet installé 
sur des appareils cosmiques qui ont passé près de Jupiter et de 
Saturne. 

Pour l’interprétation quantitative des spectres des planètes on 
peut employer les formules utilisées pour obtenir les données photo- 
métriques sur les planètes. Nous allons écrire les expressions de 
l'intensité rayonnée dans les raies du spectre planétaire pour certains 
cas très simples. 

Dans ce qui précède nous avons admis que chaque volume élémen- 
taire de l'atmosphère est le siège de la diffusion et de l'absorption 
vraie de la lumière dans le spectre continu. dues à la présence de 
molécules et de grosses particules dans l’atmosphère. Le coefficient 
de diffusion était alors noté À et le coefficient d'absorption vraie, 
(1 — 2.) &, où À est l’albédo de la particule et &, le coefficient d’absorp- 
tion. Maintenant admettons que dans chaque volume élémentaire 
les processus cités s’accompagnent de l’absorption vraie dans la raie 
spectrale. Nous négligerons la diffusion de la lumière dans la raie, 
ce que nous ne pouvons évidemment faire pour la raie de résonance. 
Notons «, le coefficient d'absorption vraie sur la fréquence v à l’inté- 
rieur de la raie. 

Avec les notations adoptées l’équation de transfert du rayanne- 
ment dans la raie spectrale s'écrit : 


cos Ÿ 2 ——(a +) 1, +5, (20.33) 
où | 
= An | 7, F4 Aa ets eV, (20.34) 


et t. est la profondeur optique sur la fréquence v, c'est-à-dire 


Su 


Ty = | (a + œ) dr. (20.35) 


Fr 
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Dans l'équation (20.34) on admet pour simplifier que la diffusion 
de la lumière est isotrope. 
En introduisant la notation 


S, = a . (20.36) 
au lieu des équations (20.33) et (20.34) on obtient 
cos 8 _ = I,—S,, (20.37) 
Sy= ho | 19 PA + 87 tv 588 00, (20.38) 
où 
= — = (20.29) 


Nous voyons que les équations (20.37) et (20.38) coïncident 
formellement avec les équations (19.10) et (19.11) examinées dans ce 
qui précède. De plus, hors de la raie spectrale, c’est-à-dire lorsque 
@œy —0, t, = 7tet À, — À, les deux premières des équations citées 
se transforment en deux dernières. 

Considérons d’abord le cas où l'épaisseur optique de l’atmosphère 
dans le spectre continu est d’après l’ordre inférieure à l’unité. Dans 
ce cas, d’après la formule (20.18), l'intensité rayonnée par l’atmo- 
sphère dans le spectre continu vaut 


- it, 
T0 —+— 

o-[2 1—e Cu Fe 

f'o H + Ho 

où À est l'albédo de la surface planétaire. En substiluant ici À, 

à À et TŸ à T,, on obtient l’expression de l’intensité rayonnée par 

l'atmosphère sur la fréquence v à l'intérieur de la raie spectrale: 


to (++) 
I (u, + 4e  ‘Ÿ* Fo'|Fu, (20.40) 


1—e 


.: 
__ | Av | 9 ras | 320 Z 
ZI, (ue, Lo) — EL 0 : Fo. (20.41) 
La relation entre ces intensités, c’est-à-dire la quantité 


___ Î4(u, bo) +)(] Z9 
Tv (u, Lo) — I(h, lo) ? (20.42) 
caractérise Je profil de la raie d’absorption à la distance angulaire u 
au centre du disque de la planète. 
Si l’épaisseur optique de l’atmosphère dans le spectre continu 
est très faible, les formules susmentionnées entraînent 


1 
—(TY-7T0) +) 
ry (Lu Mo) — € ‘FF ° 
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Cette formule traduit le fait qu'une raie d’absorption apparaît 
lorsque le rayon traverse l’atmosphère, puis, réfléchi par la surface 
de la planète, traverse une seconde fois l’atmosphère dans la direction 
de l’observateur. La raie possède donc la même intensité résiduelle 
que lors du passage du rayonnement à travers une couche de gaz 
7 . 1. RE 
d'épaisseur optique (tT} — To) (> -:- =.) Dans ce cas l’« épaisseur 
équivalente de la couche de gaz » fournic par les observations est une 


caractéristique immédiate de la quantité de gaz dans l’atmosphère. 
La formule (20.43) est probablement applicable au domaine rouge 
du spectre de Mars. 

Considérons maintenant le cas où l’épaisseur optique de l’atmo- 
sphère est très grande (nous admettons que t, — ©). Supposons alors 
que les quantités À et À, soient constantes dans l'atmosphère. D'après 
la formule (19.15), l'intensité rayonnce par l’atmosphère dans le 
spectre continu vaut: 


À 4. ; 
Lu) = + LL Ft (20.44) 


où x (u) désigne la fonction déterminée par l'équation (19.16). En 
remplaçant ici À par À, on trouve que l'intensité rayonnée par l'at- 
mosphère dans la raie spectrale est donnée par la formule: 


Av ay () Fay (Lo) 
I, (u, Lo) are RE — Fu. (20.45) 
En portant (20.44) et (20.45) dans (20.42), on obtient 
Ava, () Pa, (Ho) 
pa, (1) Fa (Ho) 


Admettons que les quantités À et À, sont proches de l'unité. 
Alors, pour r;, = Ü la formule (20.9) entraîne que la fonction @; (u) 
se met sous la forme: 


Pa (u) = q(u)[1—u V3(1—À)1. (20.47) 


re (bo) = (20.46) 


où on note  (u) la fonction œ; (u) pour À = 1. Une expression analo- 
gue peut s'écrire également pour la fonction 4; (u). En portant 
les expressions citées dans la formule (20.46) et en négligeant les 
termes d’ordre À — À et 1 — À,, on trouve 


r,.(u, Uo)=1—V’3(u+uo)(V 1—2A,—1+ 1—2). (20.48) 


Il est clair que dans le cas considéré l’« épaisseur équivalente de la 
couche de gaz » fournie par les observations ne possède déjà plus de 
sens physique aussi simple que dans le cas de l'application de la for- 
mule (20.43). En utilisant la formule obtenue pour la quantité 
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r, (LU, Lo) on peut déterminer la largeur équivalente de la raie d’absorp- 
tion d’après la formule: 


Hu, bo) = | (1—rs(u, po)] dv. (20.49) 


Le coefficient d'absorption dans la raie &, étant proportionnel à la 
concentration des molécules absorbantes nr, la formule (20.49) donne 
la dépendance de W par rapport à n (plus exactement de W par rap- 
port à n/œ). La comparaison des valeurs observée et théorique de W 
permet donc de trouver la concentration des molécules » dans l’atmo- 
sphère de la planète. 

Si on applique la formule (20.49) aux différentes raies de la bande 
moléculaire. on peut obtenir des nombres relatifs des molécules 
à des niveaux de vibration-rotation différents. En admettant qu’en 
vertu des collisions il s'établit une distribution de Boltzmann des 
molécules selon les niveaux excités, on peut trouver la température 
du gaz. Cette méthode a permis à O. Chamberlain et G. Kuiper 
d'établir d’après les bandes d’absorption de CO, la température de 
l'atmosphère de Vénus. qui s’est avérée égale à 285 K. A cette fin 
ils ont utilisé l'expression (20.48) de la quantité r, (u, po). Autre- 
ment dit, on a supposé que le taux des molécules et de grosses particu- 
les mélangées dans l’atmosphère soit constant. [] se peut que cette 
hypothèse soit approximativement valide du fait que la dépendance 
de la largeur équivalente de la bande de CO, par rapport à la phase, 
calculée en partant de cette hypothèse, s'accorde avec la dépendance 
analogue obtenue par observation. 

La formule (20.48) n'est vérifiée que dans le cas de la diffusion 
isotrope de la Jlumiére. Ce cas est surtout important parce qu’on peut 
y ramener approximativement le cas de la diffusion anisotrope, qui 
s'accorde mieux avec les atmosphères réelles. Ceci est possible du fait 
que le champ de rayonnement pour une indicatrice de diffusion 
arbitraire (moyenné par rapport à l’azimut) ressemble au champ de 
rayonnement pour une indicatrice de diffusion sphérique dans l’at- 
mosphère avec d’autres valeurs des paramètres À et t,. Dans le cas 
de la diffusion anisotrope on a obtenu également une formule exacte 
de la quantité r, qui généralise la formule (20.48) (voir [31]). 

Pour le calcul des spectres des planètes il faut recourir aussi 
bien à la théorie de la diffusion multiple de la lumière qu'à la théo- 
rie des spectres moléculaires. La formation des spectres des molécules 
présentes dans les atmosphères planétaires est décrite dans l’ouvrage 


de R. Goodv [8]. 
$S 21. Structure des atmosphères des planètes 


1. Températures des planètes. En plus des observations dans le 
domaine optique du spectre examinées ci-dessus, l'étude des planètes 
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prévoit également d’autres observations. Notamment les observations 
faites en vue de mesurer la température des planètes présentent un 
grand intérêt. Avant d'exposer les résultats de telles mesures, 
établissons quelles sont les valeurs éventuelles des températures 
sur les planètes. 

Supposons que les rayons éclairent une plaque parfaitement noire 
perpendiculaire aux rayons. Si ZL est la luminosité du Soleil et r, 
la distance de la plaque au centre du Soleil, alors l'éclairement de 
la plaque vaut: 

L ‘ 
E=—— . (21.1) 
La plaque absorbe l'éclairement solaire et le réémet d’après la loi de 
Planuck à la température 7, déterminée par la condition 


E = oT;. (21.2) 
Etant donné que 
| L= 4nrboTé, (21.3) 


où raest le rayon du Soleil et T,, la température effective, on tire 
des formules citées : | 


r=r(2)". (21.4) 


La formule (21.4) permet de calculer les valeurs de la tempéra- 
ture T, pour des planètes différentes. Ces valeurs de T, sont données 
dans la dernière colonne du Tableau 26. Les deux colonnes précéden- 
tes du tableau donnent les valeurs de la distance r en unités astrono- 
miques et de l’éclairement £ en cal/cm* mn (la valeur de Æ donnée 
dans le tableau pour la Terre représente la constante dite solaire). 

La valeur de 7, calculée d’après la formule (21.4) caractérise la 
température de la planète privée d'atmosphère dans le cas où le 
Soleil est au zénith et la planète absorbe tout le rayonnement solaire 
incident. Mais si l’angle d'incidence des rayons solaires est égal 
à Ÿ, et l’albédo de la planète est égal à À dans le domaine visible 
du spectre (dans lequel le Soleil rayonne la partie essentielle de son 
énergie), alors la température 7, est évidemment déterminée par la 
formule : 


> (4— 4) cos D) 1/4 
TT [EL | | (21.5) 


En réalité, en vertu de la rotation de la planète sur son axe et 
autour du Soleil, pour l’endroit donné l’angle Ÿ, varie avec le temps. 
La valeur de la température 7, varie donc elle aussi. En établissant 
la température pour l'endroit donné et l'instant défini il faut encore 
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tenir compte de la lenteur de l’échauffement et du refroidissement 
de la surface de la planète. 

Si la planète possède une atmosphère, pour déterminer théorique- 
ment la température de celle-ci ainsi que de la surface planétaire il 
faut résoudre le problème de transfert du rayonnement à travers 
l'atmosphère. Ce problème sera examiné plus loin, mais pour l’ins- 
tant notons que pour le cas considéré on obtient des températures 
du mème ordre que celles consignées dans le Tableau 26. Ces tempé- 
ratures étant sensiblement inférieures à celle du Soleil, la plus 
grosse partie de l'énergie est émise par la planète non pas dans le 
domaine visible du spectre, mais dans l’infrarouge lointain, alors 
que dans le domaine visible du spectre presque tout le rayonnement 
de la planète représente le rayonnement réfléchi du Soleil. Plus 
exactement, le rayonnement thermique de la planète possède un 
maximum avec une longueur d'onde À, déterminée par la loi de 
déplacement de Wien: 


Am T7 — 0.290 cm-kelvins, (21.6) 
et aux températures caractéristiques des planètes les valeurs de à,, 
s’avèrent de l’ordre de 5 à 50 y. 


Tableau 26 
Valeurs des quantités E et T, pour les planètes différentes 


r | E 


Planète Tr FE 71 Planète T1 
Mervure 0,387 12,7 631 | Saturne 9,539 | 0,0208 128 
Vénus 0,723 3,64 464 | Uranus 19,191 0,0052 89 
Terre 1,000 1,90 392 | Neptune 30,071 0 ,0021 72 
\ars 1,524 0,81 316 | Pluton 39,52 0,0012 62 
Jupiter 5,203 0,0702 | 173 


Pour mesurer le flux de rayonnement thermique des planètes on 
emploie des couples thermoëlectriques et des filtres spéciaux qui 
laissent passer le rayonnement infrarouge. On utilise de plus le 
fait que dans l'intervalle de 8 à 15 u l’atmosphère terrestre possède 
une « fenêtre de transparence ». Dans les calculs de la température 
d’après les flux mesurés de rayonnement on suppose que la réparti- 
tion de l'énergie dans le spectre de la planète soit donnée par la for- 
mule de Planck. 

Voici certains résullats de la détermination des températures 
des planètes (pour plus de détail voir [5] et [9]). 

Pour Mercure on a mesuré Île flux de rayonnement thermique en 
fonction de l’angle de phase. Ceci a permis de calculer la températu- 
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re en un point de la planète soumis aux rayons solaires directs; elle 
s'est avérée égale à 613 K. Une telle température s'accorde bien avec 
la valeur de T, calculée d’après la formule (21.5) pour 8, —0 
et À — 0.07. 

La température mesurée de Vénus est égale environ à 230 K. 
Le fait qu’il n’y a pas de différence notable entre la partie éclairée 
et la partie sombre de la planète présente un intérêt particulier. 
L'atmosphère de Vénus possédant une grande profondeur optique, la 
valeur donnée de la température concerne les couches extérieures de 
l'atmosphère. 


Pour Mars on a obtenu des données détaillées sur la tempéra- 
ture à des instants différents en divers points du disque. Indiquons 
seulement que la température du point soumis aux rayons solaires 
directs est égale en périhélie à 300 K et en aphélie, à 273 K. Cette 
différence des températures s'accorde avec la formule (21.5), c’est-à- 
dire avec la variation de T, en fonction de r. Cependant, ces valeurs 
mesurées de la température sont quelque peu inférieures aux valeurs 
trouvées d’après la formule (21.5), ce qui explique. probablement, 
par l'existence d’une atmosphère sur la planète. 


Les températures mesurées de Jupiter et de Saturne aux points 
soumis aux rayons solaires directs sont égales environ à 150 et 125 K 
respectivement. La détermination de la température des planètes 
plus éloignées du Soleil est incertaine. 


2. Rayonnement radio des planètes. Pour l'étude des conditions 
physiques sur les planètes l’exploration de leur rayonnement radio 
présente une grande importance. Le rayonnement radio sur ondes 
différentes parvient jusqu'à nous à partir des couches atmosphéri- 
ques différentes, ce qui permet de juger de la variation des conditions 
physiques de l’atmosphère avec la profondeur. Pour certaines lon- 
gueurs d'onde du domaine radio l'atmosphère est parfaitement 
transparente, alors qu'elle est opaque dans le domaine visible du 
spectre. D’après le rayonnement radio sur ces longueurs d'onde on 
peut obtenir des renseignements sur la surface invisible de la planè- 
te. À l’heure actuelle Vénus et Jupiter sont les mieux étudiés par 
les méthodes radioastronomiques. Cette étude a abouti à plusieurs 
résultats importants et imprévus. 


Il est particulièrement intéressant que pour Vénus on obtient 
dans le domaine centimétrique une température de brillance très 
élevée de l’ordre de 600 K. Cette température est bien plus élevée 
que celle obtenue d'après le flux de rayonnement dans l’infrarouge 
qui vaut, comme nous le savons, environ 230 K. Le rayonnement 
radio de Vénus est probablement de nature thermique, car il ne 
manifeste pas de variations systématiques et ne contient pas de 
composante de polarisation notable. L'explication d’une tempéra- 
ture aussi élevée déterminée d’après le rayonnement radio consiste 
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en ce qu'elle concerne la surface de la planète ; or, celle-ci est chauf- 
fée par l'effet dit de serre {on en reparlera plus loin). 

Dans le domaine millimetrique la température de Vénus s'avère 
égale à 300 ou 400 K. D’après l'interprétation indiquée elle con- 
cerne les couches moyennes de l'atmosphère. 

Le rayonnement radio de Jupiter est très complexe. Pour À < 
< 3 cm la température de brillance vaut environ 140 K, c’est-à-dire 
proche de la température établie d'après le rayonnement dans l’in- 
frarouge du spectre. On peut donc admettre que le rayonnement 
de Jupiter pour À << 3 cm est thermique. Cependant. les observations 
du rayonnement radio de Jupiter sur l'intervalle de 3 à 70 cm ont 
montré que le flux de ce rayonnement sur un intervalle unitaire de 
fréquences dépend faiblement de la longueur d'onde. Or, le flux 
du rayonnement thermique (à température et dimensions de la source 
constantes) doit décroître rapidement avec la croissance de la Jon- 
gueur d'onde, car l’intensité de rayonnement thermique est déterminée 
par la formule (18.1). On en a donc conclu que le rayonnement radio 
de Jupiter a un caractère non thermique dans le domaine considéré. 
Il est difficile d'admettre que ce rayonnement est thermique et 
nous parvient à partir des couches à température différente, puisque 
pour À — 70 cm la température de brillance vaut 30 000 K, c’est-à- 
dire très élevée. 

L'hypothèse de la nature non thermique du rayonnement de 
Jupiter dans l'intervalle des longueurs d’onde de 3 à 70 cm est 
confirmée par les faits importants suivants: 1) le flux de ce rayonne- 
ment varie avec le temps; 2) ce rayonnement est polarisé linéaire- 
ment (sur l’onde de 31 cm le degré de polarisation est d’environ 
30 %, et le vecteur électrique est à peu près parallèle à l’équateur 
de la planète) ; 3) les dimensions de la région émettrice sont à peu près 
trois fois supérieures au diamètre optique de Jupiter. Ce dernier 
fait mérite une attention particulière, car il est à la base de l’idée 
sur les ceintures radiatives de Jupiter semblables à celles de la 
Terre, découvertes à l’aide des satellites artificiels. On suppose que 
les ceintures de radiation soient dues à la capture des particules 
chargées par le champ magnétique de la planète et que le rayonne- 
ment radio décimétrique de Jupiter soit le rayonnement synchrotron 
des électrons. 

Les observations montrent également que Jupiter émet un fort 
rayonnement radio sporadique. Des sursauts d'une durée de { s sont 
enregistrés sur des ondes de quelques dizaines de mètres. Ce rayonne- 
ment est polarisé et apparaît dans certaines sources locales. Pour 
expliquer le rayonnement radio sporadique de Jupiter on propose 
les mêmes mécanismes que pour le rayonnement sporadique du 
Soleil, c’est-à-dire le rayonnement synchrotron des électrons et les 
oscillations propres du plasma. 

3. Modèles des .atmosphères planétaires. Les résultats des observa- 
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tions «des planètes dans divers domaines du spectre (visible, infra- 
rouge et radio) servent de base pour l'établissement des modèles des 
atmosphères planétaires. De tels modèles ont été élaborés pour plu- 
sieurs planètes (Vénus, Mars, Jupiter). Ici, à titre d'exemple, nous 
n’examinerons que sommairement le modèle de l’atmosphère de 
Venus. 

Pour élaborer le modèle d’une atmosphère planétaire on se donne 
le schéma de la structure de l’atmosphère, sa composition chimique 
et le mécanisme de transfert de l’énergie. On détermine par calcul 
la distribution de la densité et de la température dans l’atmosphère. 
On peut ainsi déterminer les profondeurs optiques sur des fréquences 
différentes, et puis aussi les intensités rayonnées par l'atmosphère 
sur divers domaines du spectre. La comparaison des intensités de 
rayonnement théoriques et observées permet de vérifier le modèle 
établi. 

Pour l'atmosphère de Vénus le plus probable est le modèle de 
serre, dont voici le principe. Le rayonnement solaire incident est 
en partie réfléchi par l’atmosphère et en partie traverse cette dernière 
(en général, après les diffusions multiples examinées au $ 19). Le 
rayonnement solaire ayant traverse l’atmosphère chauffe la surface 
qui émet alors un rayonnement thermique dans l’infrarouge lointain. 
Cependant, l’épaisseur optique de l’atmosphère dans l’infrarouge 
est très grande. Aussi une fraction notable du rayonnement infrarouge 
revient-elle de l’atmosphère vers la surface qui se chauffe alors encore 
plus. Par suite du processus de transfert du rayonnement il s'établit 
finalement un état d'équilibre dans lequel l’énergie du rayonnement 
thermique sortant de l’atmosphère est égale à l'énergie du rayonne- 
ment solaire incident sur la surface de la planète. Des processus 
analogues se déroulent dans les serres et les bâches (mais ici ce n’est 
pas tellement que le verre absorbe le rayonnement thermique émis 
par le sol mais plutôt qu'il présente un obstacle à la convection). 

La distribution approchée de la température dans l’atmosphére 
s'établit sans peine. L’absorption du rayonnement infrarouge dans 
l'atmosphère ayant lieu dans les bandes moléculaires, la relation 
entre le coefficient d'absorption et la fréquence est très compliquée. 
Pour simplifier nous introduirons le coefficient d’absorption moyen 
et la profondeur optique + qui lui correspond. Désignons par E,; la 
quantité d'énergie incidente sur la surface de la planète en prove- 
nance du Soleil. Cette quantité d'énergie est transportée sous la 
forme d’un rayonnement infrarouge à travers l’atmosphère à l’exté- 
rieur. Admettons que l'équilibre thermodynamique local s’établit 
dans l’atmosphère. Alors, la relation entre la température T et la 
profondeur optique + sera déterminée par la formule: 


PT E(++ x), (21.7) 
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écrite par analogie avec la formule (4.16) obtenue par la théorie des 
photosphères dans l’approximation d'Eddington. Nous n'avons rem- 
placé que le flux de rayonnement dans la photosphère stellaire xF par 
le flux de rayonnement dans l’atmosphère planétaire Æ.. 

Si l’épaisseur optique de l’atmosphère est notée 7,, la tempéra- 
ture de la surface de la planète s'écrit: 


TE er) 


Bien entendu, la formule (21.8) est très grossière et elle ne fait 
qu'illustrer l’effet de serre. Pour étudier le transfert du rayonne- 
ment à travers l’atmosphère il convient de tenir compte de la dépen- 
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dance du coefficient d'absorption par rapport à la fréquence, déter- 
minée par la donnée de la composition chimique et des conditions 
physiques (c’est-à-dire de la température et de la densité). Il con- 
vient également de prendre en considération la possibilité du trans- 
fert d’énergie par convection dans l'atmosphère. 

La figure 27 schématise le modèle de serre de l'atmosphère de 
Vénus, les flèches indiquant les régions de l’atmosphère d’où est 
issu le rayonnement dans différentes parties du spectre en direction 
de l’observateur. Les nuages dirigent vers nous le rayonnement solai- 
re diffusé par réflexion dans le domaine visible du spectre et le 
rayonnement infrarouge propre de l’atmosphère. Le rayonnement 
radio sur ondes millimétriques provient des couches situées au-des- 
sous des nuages, et sur ondes centimétriques il provient de la surface 
de la planète. 
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Le modèle de serre de l'atmosphère de Vénus est confirmé grosso 
modo par les données d'observation fournies par les appareils cos- 
miques lancés vers cette planète (les Vénéra soviétiques et les Mari- 
ner américains). Ces sondes ont permis d'établir que la température 
de la surface vénusienne est d'environ 730 K, la pression près de la 
surface est d’environ 90 atm, et que la composante principale de 
l'atmosphère est le gaz carbonique (97 %). La limite supérieure de la 
couche des nuages se trouve à une hauteur de 70 km, et la limito 
inférieure, environ à 50 km. Plus bas la présence de l’aéroscl est 
négligeable. Dans le domaine visible du spectre les épaisseurs 
optiques des nuages sont sans dimension. L’éclairement de la surface ne 
constitue que 5 % de celui de la limite supérieure de l’atmosphère, 
ce qui est dû au faible rôle de l’absorption vraie de l’atmosphère, 
c'est-à-dire à la petitesse de la quantité 1 — À. L'albédo de la 
surface n'étant pas élevé (environ de 0,1 à 0,2), une fraction notable 
du rayonnement solaire incident est absorbée pour l’échauffement de 
la surface. Pour interpréter ces données, ainsi que divers résultats 
des observations faites depuis la surface terrestre, on a mis au 
point plusieurs versions du modèle de serre (pour plus de détail 
voir [10)). 

&. Couches supérieures de l’atmosphère. Dans l’atmosphère ter- 
restre au-dessus des nuages se trouvent des couches constituées pres- 
qu’entièrement de gaz. Il est naturel d'admettre qu’il en est ainsi 
également dans le cas des autres planètes couvertes de nuages (en 
particulier pour Vénus et Jupiter). L'étude des couches gazeuses peut 
se faire par différentes méthodes. L'une d'elles est la méthode pola- 
rimétrique déjà citée. Après la diffusion sur les molécules le rayonne- 
ment devient polarisé; de plus, lorsque les angles de diffusion sont 
proches de 90°, le degré de polarisation est proche de l'unité. C’est 
pourquoi en comparant la polarisation observée de la lumière de la 
planète à celle due à la diffusion par les molécules, on peut parvenir 
à une conclusion sur le rôle de la couche gazeuse dans la diffusion du 
rayonnement. De cette façon il a été établi que pour Vénus, dans le 
domaine visible du spectre, l'épaisseur optique de la couche gazeuse 
n’est pas très grande (elle n’atteint pas plus que 0,3). Pour Jupiter 
l'étude de la polarisation est difficile car ses phases ne varient que 
de 0 à 12°. On est néanmoins parvenu à établir que dans les régions 
polaires l'épaisseur optique de la couche gazeuse est plus grande 
qu’à l'équateur. Des données détaillées de l'exploration des plane- 
tes par la méthode polarimétrique sont fournies par l’article de 
A. Dollfus [5]. 

Des résultats bien plus précieux sont obtenus par la méthode 
spectroscopique de l’étude des atmosphères planétaires. Nous avons 
déjà dit que la comparaison des largeurs équivalentes théoriques et 
observées des raies permet d'établir les concentrations des molécules 
dans l'atmosphère et la température de celle-ci. Notons également 
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que la méthode mentionnée rend possible l'obtention de la pression 
de l'atmosphère. Une telle possibilité est définie par le fait que la 
largeur équivalente de la raie dépend non seulement de la concentra- 
tion des molécules considérées, mais encore de la concentration de 
toutes les molécules dans l’atmosphère, c'est-à-dire de la pression, 
puisque les collisions des particules et des molécules influent sur le 
coefficient d'absorption dans la raie. La pression a été déterminée 
pour l'atmosphère de Vénus d’après les raies de CO,. Cependant, il 
n'est pas tout à fait clair à quel niveau de l'atmosphère se rapportent 
les résultats obtenus. On pensait d’abord que les bandes moléculai- 
res apparaissent seulement dans la couche gazeuse au-dessus des nua- 
ges, mais elles se forment également dans les nuages qui sont le 


Fig. 28 


siège de l'absorption de la lumière dans la raie et de la diffusion 
sur de grosses particules. Dans ce cas la détermination des propriétés 
optiques de la couche au-dessus des nuages par la méthode spectro- 
scopique devient bien plus compliquée. 

Des renseignements très importants sur la structure des couches 
supérieures de l'atmosphère planétaire peuvent être obtenus égale- 
ment par l'observation de l’occultation des étoiles par les planètes. 
Lorsque la planète avance en recouvrant une étoile, l’éclat de 
l'étoile faiblit progressivement, cette atténuation étant due au fait 
que son rayonnement passe à travers des couches de plus en plus 
denses de l'atmosphère planétaire. Evidemment, d’après la courbe 
de lumière observée de l'étoile on peut établir la dépendance entre la 
densité dans l’atmosphère et la hauteur. 

Comme le montrent des calculs élémentaires, la diminution de 
l'éclat de l'étoile lors du passage de son rayonnement à travers 
l'atmosphère planétaire est surtout due non pas à l’absorption de la 
lumière dans l’atmosphère, mais au phénomène de la réfraction 
différentielle. Les rayons stellaires parallèles frappant l’atmosphère 
planétaire divergent par suite de la réfraction dans cette dernière. 
Pour un observateur terrestre l’éclairement Æ dû à l'étoile pendant 
son occultation par l’atmosphère planétaire sera donc plus faible 
que l’éclairement E, produit par l’étoile non occultée (fig. 28). 
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Cherchons le rapport E/E,. Soit r la distance au centre de la 
planète à laquelle passerait un rayon stellaire en l'absence de 
réfraction. Par suite de la réfraction le chemin du rayon est incurvé 
dans l’atmosphère et en sortant de celle-ci il fait un angle 6 avec le 
rayon initial. Si la distance entre deux rayons avant l’entrée dans 


l'atmosphère est dr, pour un observateur terrestre elle sera évidem- 
ment : 


dy=(1—1) dr, (21.9) 


où L est la distance de la planète à la Terre (notons que dô/dr < 0). 
Etant donné que 


E, dr = E y, (21.10) 


pour le rapport cherché des intensités on obtient 
Es dô 
+ ==. (21.11) 


La quantité ô en fonction de r est donnée par la théorie de la 
réfraction. On sait que la trajectoire du rayon dans l'atmosphère est 
donnée par l'équation : 


n (r')r° sin Ÿ =r, (21.12) 


où Ÿ est l’angle entre le rayon et le rayon vecteur, et n (r’}), l'indice 
de réfraction à la distance r” au centre de la planète. En utilisant 
l'équation (21.12) on peut obtenir la formule suivante pour la quan- 
tite Ô: 
n(ro) d 
n 
1 

où r, est la distance minimale du rayon au centre de la planète. 

Pour calculer la quantité 6 admettons que la densité des couches 


supérieures de l’atmosphère diminue avec l’augmentation de r’ 
selon une loi exponentielle, c’est-à-dire 


p(r')}=p(R)e-&r'-?, (21.14) 
où $ est une certaine constante, et À, le rayon de la limite supérieure 


de la couche des nuages. Alors, l'indice de réfraction peut se mettre 
sous la forme 


n(r')=1—+be-fr'-R), (21.15) 


où b est la constante proportionnelle à la quantité p (A). 
18e 
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En utilisant les formules (21.12) et (21.15), ainsi qu'en tenant 
compte de la petitesse de la quantité b devant 1, on tire approxima- 
tivement de (21.13): 


Ô—bY 2npRe-Br-R). (21.16) 


Cette expression de à doit être portée dans la formule (21.11). 
Il en résulte: 


Le 1 + PE 1 Zn enr. (21.17 


D'après les observations, la quantité E,/E s'obtient sous forme 
de fonction du temps laquelle, compte tenu des circonstances de 
l’occultation de l'étoile par la planète, peut être représentée sous 
forme de fonction de la distance y. Aussi la relation théorique (21.7) 
entre la quantité Æ,/E et r doit-elle être remplacée par la relation 
entre E,/E et y. En dérivant (21.17) par rapport à y et en tenant 
compte de (21.10), on obtient 


d E E E ‘ 
ar) 1). G1-18) 
L'intégration de cette équation donne 
E E 
5 +in (5 — | = — By + const. (21.19) 


La comparaison des dépendances observée et théorique de £,/E 
par rapport à y rend possible la détermination du paramètre f. Si 
l’on admet que la densité de l’atmosphère change d’après une loi 
barométrique, alors | 

— _EMH6 ‘ 
P= Tr, (21.20) 
où L est le poids moléculaire moyen et g, l'accélération de la pesan- 
teur dans l’atmosphère. On peut donc trouver la quantité u d’après 
la quantité B à l’aide de la formule (21.20). Ceci permet de se faire 
une certaine idée sur la composition chimique de l’atmosphère. 

Cette méthode d’étude des couches supérieures des atmosphères 
planétaires a été appliquée à Vénus et Jupiter. En 1952 W. Baumet 
A. Code ont observé l’occultation de l'étoile & Bélier par Jupiter et 
obtenu que Bf = 0,12 km”-*. En adoptant pour Jupiter g — 2600 cm/s° 
et T — 86 K, ils ont trouvé d’après la formule (21.20) pour le poids 
moléculaire moyen la valeur  — 3,3. Une valeur de pu aussi faible 
peut être expliquée par ce que les couches supérieures de l’atmosphè- 
re de Jupiter se composent essentiellement d'hydrogène moléculaire 
et d'hélium. 

En 1959 on a observé l’occultation de Régulus par Vénus. En 
comparant entre elles les courbes de lumière observée et théorique do 
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l'étoile, G. de Vaucouleurs a trouvé que la « hauteur de l’atmosphère 
homogène » de Vénus est égale environ à 6 km, c’est-à-dire que 
B = 0,17 km-!. Puisque pour Vénus g = 850 cm/s° et T & 250 K, 
la formule (21.20) donne u = 38. Cette valeur de pu ne se distingue 
pas beaucoup du poids moléculaire du gaz carbonique (1 — 44) qui, 
comme nous le savons, est la composante principale de l'atmosphère 
de Vénus. 
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CHAPITRE V 


NÉBULEUSES GAZEUSES 


La physique des nébuleuses gazeuses appartient aux branches 
les mieux étudiées de l’astrophysique. Ceci s'explique par les con- 
ditions physiques exceptionnellement simples dans les nébuleuses : 
faible densité de la matière et faible densité du rayonnement. Dans 
ces conditions de nombreux processus se déroulent sous la forme 
« pure », sans être soumis à des effets extérieurs. 

La luminosité des nébuleuses gazeuses est due au rayonnement 
des étoiles chaudes. Une nébuleuse absorbe le rayonnement haute 
fréquence de l’étoile et le transforme en quanta de fréquences plus 
basses. C’est ainsi que dans les spectres des nébuleuses apparaissent 
des raies brillantes. En principe, les raies brillantes apparaissent de 
la même façon (bien que sous certains rapports plus compliquée) 
dans les spectres des étoiles du type Be, Wolf-Rayet, des novae et 
autres objets. Aussi les résultats tirés de l’étude des nébuleuses ga- 
zeuses sont-ils largement utilisés dans diverses branches de l’astrophy- 
sique. 

Le processus de transformation du rayonnement haute fréquence 
des étoiles en quanta de fréquences plus basses implique que l’état 
des nébuleuses s’écarte fortement de l’équilibre thermodynamique. 
Ceci distingue nettement les nébuleuses des atmosphères stellaires 
pour lesquelles l'hypothèse de l'équilibre thermodynamique s’avère 
suffisante en tant que première approximation de la réalité. L'étude 
des nébuleuses ne peut déjà plus recourir aux formules de Boltzmann 
et de Saha pour calculer la quantité des atomes dans des états 
différents, ou à la formule de Planck pour calculer l’intensité rayon- 
née sur des fréquences différentes. Dans chaque cas particulier les 
quantités citées devront être établies par l’analyse des processus 
élémentaires dont les nébuleuses réelles sont le siège. Nous sup- 
poserons en général que les nébuleuses sont stationnaires, c'est-à- 
dire que Ja distribution des atomes selon les états et le champ de 
rayonnement dans la nébuleuse ne changent pas avec le temps. 
Dans ces conditions il nous faudra naturellement recourir aux pro- 
babilités de divers processus élémentaires (c’est-à-dire aux proba- 
bilités des photo-ionisations, recombinaisons, collisions, etc.) calcu- 
lées en physique théorique. 
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S 22. Mécanisme de la luminosité des nébuleuses 


1. Données d’observation. Plusieurs monographies [1], [2], {3], 
etc.) donnent un exposé détaillé des résultats des observations des 
nébuleuses gazeuses. Ici nous ne porterons notre attention que sur 
les faits essentiels. 

Dans notre Galaxie les nébuleuses gazeuses forment deux groupes. 
Au premier appartiennent les nébuleuses dites planétaires. Au téle- 
scope elles se présentent le plus souvent sous la forme des disques 
ronds ou ovales qui rappellent les disques des planètes, ainsi que sous 
Ja forme d'anneaux. Au centre de la nébuleuse planétaire se trouve 
unc étoile chaude généralement nommée noyau. Le deuxième groupe 
est constitué des nébuleuses diffuses de forme irrégulière. Dans la 
nébuleuse diffuse elle-même ou dans son voisinage on observe une 
ou plusieurs étoiles des premières classes spectrales. 

Les dimensions des nébuleuses planétaires isolées sont connues 
avec une faible précision par suite des parallaxes peu süres. Leur 
diamètre moyen est d’environ 10 000 unités astronomiques. Les 
dimensions des nébuleuses diffuses sont souvent bien plus grandes. 

Les spectres des nébuleuses gazeuses se composent de raies bril- 
lantes isolées sur un faible fond continu. Les raies brillantes sont 
des raies d'hydrogène, d’hélium, d’hélium ionisé, ainsi que d'autres 
atomes et ions. Cependant les plus caractéristiques pour ces spectres 
sont les raies dites nébulaires principales W, et N, de longueurs d'onde 
5006 et 4959 À respectivement. Autrefois ces raies étaient attribuées 
au « nébulium », élément inconnu sur la Terre. Mais cn 1928 I. Bo- 
wen a montré qu'il s'agit des raies interdites de l'oxygène deux 
fois ionisé. Dans les spectres des nébuleuses gazeuses on observe 
également de nombreuses autres raies interdites. 

Le nombre de nébuleuses planétaires connues à ce jour atteint 
quelques centaines. Les disques de beaucoup d’entre elles ne sont 
pas visibles au télescope, et leur nature a été établie d’après la forme 
du spectre. Ce sont des nébuleuses soit très petites, soit trèséloignées. 
Le nombre de nébuleuses diffuses connues s’est notablement accru 
grâce aux travaux de G. Shajn et V. Gazé. En photographiant le 
ciel sur un domaine étroit du spectre qui inclut la raie H,, ils ont 
découvert un grand nombre de nébuleuses diffuses faiblement lumi- 
neuses. 

Bien que l'énergie émise par les nébuleuses gazeuses se trouve 
surtout dans les raies spectrales isolées, les luminosités des nébuleuses 
sont très élevées. Ainsi, la magnitude photovisuelle absolue moyenne 
des nébuleuses planétaires est M, — — 0,5. Il importe de noter que 
généralement les nébuleuses planétaires sont sensiblement plus bril- 
lantes que leurs noyaux, c'est-à-dire M, — M, > 0. Cette diffé- 
rence atteint parfois jusqu’à sept magnitudes. Mais en moyenne 
Me — Mn 3. 
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Les étoiles qui provoquent la luminosité des nébuleuses gazeu- 
ses appartiennent aux classes spectrales les plus anciennes. Environ 
la moitié d’entre elles possède des spectres du type WR, bien qu’elles 
se distinguent des étoiles ordinaires du type Wolf-Rayet par une 
luminosité plus faible. Presque un quart des noyaux des nébuleuses 
planétaires ont des spectres sans aucune raie perceptible. Les calculs 
montrent que de tels spectres peuvent appartenir aux étoiles à grande 
accélération de la pesanteur à la surface et aux températures élevées 
(voir $ 14). Les autres noyaux des nébuleuses planétaires se rappor- 
tent aux classes spectrales O et Of. 

La luminosité des nébuleuses diffuses est due au rayonnement 
des étoiles des classes spectrales O, WR et BO, qui se situent au 
sein de la nébuleuse elle-même ou dans son voisinage. Les observa- 
tions n'ont pas permis de déceler des nébuleuscs diffuses dont la 
luminosité soit due aux étoiles des classes spectrales plus avancées 
que B0. Ceci résulte du fait que le rayonnement haute fréquence de 
ces étoiles est insuffisant pour rendre perceptible la luminosité de la 
nébuleuse dans le domaine visible du spectre. 

Comme le montrent les observations, la matière dont sont cons- 
tituées les nébuleuses planétaires s'éloigne du noyau, c'est-à-dire 
que les nébuleuses sont en expansion. Dans ces conditions les 
vitesses de leur expansion sont égales à quelques dizaines de kilo- 
mètres par seconde. Pour conclure à l'expansion des nébuleuses pla- 
nétaires on s’est d’abord fondé sur les observations spectrales. Les 
raies d'émission dans les spectres des nébuleuses s’avèrent relative- 
ment étroites au bord de celles-ci et plus larges, et même dédoublées 
au centre. Dans l'hypothèse de l’expansion ceci s'explique par le 
fait qu’au bord de la nébuleuse la ligne de visée traverse la partie 
qui se déplace à la vitesse radiale nulle, alors qu’au centre elle 
traverse des régions dont l’une s'approche tandis que l’autre s'en 
éloigne de nous. Par la suite l’expansion des nébuleuses planétaires 
a été confirmée par la comparaison directe des photographies de 
certaines nébuleuses prises à un intervalle de quelques dizaines 
d'années. Ce fait a justifié l'hypothèse de la formation d'une nébu- 
leuse planétaire par éjection de la matière à partir de son noyau. 

2. Source de la luminosité des nébuleuses. Nous avons déjà dit 
que les nébuleuses gazeuses ont le siège de la transformation du 
rayonnement haute fréquence des étoiles en quanta de fréquences 
plus basses. Maintenant il nous faut élucider ce qui est à l’origine 
de ce processus. A cet effet considérons d’abord les propriétés du 
rayonnement parvenant de l’étoile en un point donné de la nébu- 
leuse. 

Admettons que l'étoile rayonne comme un corps noir de tempéra- 
ture T,. Si tout le ciel était complètement couvert de telles étoiles, 
la densité de rayonnement à l'endroit donné de la nébuleuse serait 
égale à la densité de rayonnement en équilibre thermodynamique, 
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c’est-à-dire exprimée par la formule de Planck: 


87rhvs 1 ‘ 
D (22.1) 


ehTs _4 


En réalité, dans les nébuleuses la densité de rayonnement est bien 
plus petite que p$. Nous la mettrons sous la forme : 


Pr = Wps, (22.2) 
où W est le facteur dit de dilution. Il est évident que 
Q 
W=——, (22.3) 


où ( est l’angle solide sous lequel l'étoile se présente à partir du 
point donné de la nébuleuse (fig. 29). Notons r, le rayon de l'étoile 


et r, la distance du point considéré au centre de l'étoile. Etant donné 
que 
Vo 
Q = 27 ( sin 8 dô = 2n (1—- cos 80), 


0 
et que sin Ô, = r,./r, on obtient 


1 r 2 ; 
w=+[i-y1-()T. (22.4) 

Le rayonnement arrive au point situé à la surface de l'étoile 
à partir de la demi-sphère. Donc, dans notre cas (c’est-à-dire pour 
T — Te) W — 1/2. 

Pour les points situés à de grandes distances de l'étoile (c'est-à- 
dire pour r > r,) on trouve à partir de la formule (22.4) 

__ 4 Te 2 

W=— (=) (22.5) 
Notons que dans ce cas le facteur de dilution peut être représenté 
comme le rapport de la surface du disque de l'étoile xr° à la surface 
de la sphère de rayon r, c'est-à-dire à 4 nr°. 

Les rayons moyens des nébuleuses planétaires sont de l'ordre de 
1017 cm, et les rayons de leurs noyaux, de l’ordre de 101 cm. La densi- 
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té de rayonnement dans une nébuleuse planétaire devient donc envi- 
ron 104 fois plus faible que celle de rayonnement à la surface de 
l'étoile. 

En intégrant la relation (22.2) sur toutes les fréquences et en 
appliquant la formule de Stefan-Boltzmann pour la densité intégrale 
de rayonnement en équilibre thermodynamique, on obtient l’ex- 
pression suivante de la densité intégrale de rayonnement dans une 
nébuleuse : 


p = WaT. (22.6) 
En mettant la quantité p sous la forme p — a7;, on trouve 
T, = WIAT,. (22.7) 


Les températures des étoiles responsables de la luminosité des nébu- 
leuses étant de l’ordre de quelques dizaines de milliers de kelvins, 
et les valeurs de W, comme nous venons de l'établir, de l’ordre 
de 10-14, les valeurs de la température 7, relative à la densité inté- 
grale du rayonnement dans les nébuleuses sont en tout de l'ordre de 
quelques dizaines de kelvins. 

Ainsi, la densité intégrale du rayonnement parvenant de l'étoile 
dans la nébuleuse est faible à l’extréme. Or, comme le montre la 
formule (22.2), la distribution relative de ce rayonnement selon les 
fréquences est la même que lors de sa sortie de l’étoile, c'est-à-dire 
correspond à une température 7, tres élevée. De la sorte, le rayonne- 
ment parvenant de l'étoile dans la nébuleuse est caractérisé par un 
désaccord énorme entre la densité intégrale et la composition spec- 
trale. 

Si un rayonnement possédant cette propriété interagit avec la 
matière, alors, comme l'enseigne la thermodynamique, le rayonne- 
ment est redistribué selon les fréquences dans le sens de la distribu- 
tion la plus probable. Autrement dit, dans ce cas les quanta de fré- 
quences plus hautes doivent être transformés en quanta de fréquen- 
ces plus basses. Ceci explique l’allure qualitative de la transfor- 
mation du rayonnement dans les nébuleuses gazeuses. 

3. Théorème de Rosseland. En passant à l'examen du processus 
de luminosité des nébuleuses du point de vue quantitatif nous admet- 
trons d’abord que les atomes possèdent seulement trois niveaux d'é- 
nergie (1, 2 et 3). Parmi les transitions diverses qui se produisent sous 
l'action du rayonnement de l'étoile nous envisagerons deux pro- 
cessus cycliques réciproquement contraires: 


1. 1—3—2— 1; II. 1— 2— 3— 1. 


Le premier de ces processus est associé à l'absorption d’un quan- 
tum de fréquence v,, et à l’émission de deux quanta de fréquences 
plus basses v,, et v.., et le deuxième, à l'absorption de deux quanta 
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de fréquences v,, et vs, et à l'emission ultérieure d’un quantum de 
fréquence plus haute v,.. 

Trouvons le nombre de processus du premier et du deuxième 
genres qui se produisent dans une unité de volume d’une nébuleuse 
en 1 s. A cet effet utilisons les coefficients de transition d’Einstein 
Ai; Bin et Br: et désignons par p;, la densité de rayonnement de 
fréquence v;4. 

Si nr,est le nombre d’atomes en premier état dans 1 cm*, le 
nombre de transitions du premier état vers le troisième en 1 s dans 
4 cm° cst n,B,:p,:. Du troisième état les transitions (spontanées et 
induites) sont possibles aussi bien vers le premier que vers le deu- 
xième état. La part des transitions cherchées vers le deuxième état vaut 


Ago + BaoDos 
Ag1 + B31013-+ 432 + Bs0o3 


Une partie des atomes qui se sont trouvés dans le deuxième état 
passe dans le troisième état en absorbant le rayonnement, et une 
partie passe dans le premier état (spontanément ou sous l’action du 
rayonnement). Le rapport du nombre de transitions du deuxième état 
vers le premier au nombre total de transitions du deuxième état vaut 


As1 + Ba1P1e 
BosPes + 421 + BaPre 


Ainsi, pour le nombre cherché de processus du premier genre on 
obtient 


A + B aP À, + B,1p an s»e 
l 17 14013 Ag1 + Ba1013+ 430 BaoPes Bases + A21 + Ba1P12 ) 


D'une façon analogue on trouve le nombre de processus du deu- 
xième genre: 
Bo302 As1 + B:1p 
Na nBi0 te RS  ——. (22.9 
rl 1712P1e Ap1 + BaiPi2 À Bases  As1 + B31013 + 32 + BoPos 


Pour le rapport entre le nombre de processus du deuxième genre 
et le nombre de processus du premier genre les relations (22.8) et 
(22.9) amènent la formule suivante: 


Nu B 129 12B230e3 (As1 + B1012) 
Nr  BisP13 (43e + BaoPes) (Ao1 + B21012) ° (22.10) 


Pour simplifier la formule obtenue introduisons les probabilités 
d'Einstein : 


Au Bin Gin Bai EE Bin, (22.11) 


‘8nhvi, nu. 
Oir — = ’ (22.12) 
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et g, est le poids statistique de l’i-ième état (voir $ 8). D'autre part, 
écrivons la quantité p;, sous la forme 


Pin = WomPins (22.13) 
OÙ 
Pix = RV;k (22.14) 
eXTe _4 


Il en résulte que la formule (22.10) se ramène à la forme 


Non 2 pr PasPrs A+ WPis) (22.15) 
Nr P13 (1+ Wpie) (1 + WP:23) 
Lorsque W — 1, la formule (22.15) donne 
4 hv 
1 ’ 13 
Nat Be em | (22.16) 
Nr [5 1 Mu Ma | 
GG) 


Mais vie + Vos = V,:. Aussi dans notre cas V,,/N, — 1, comme il 
fallait s’y attendre. 


Si W< 1, alors, compte tenu de ce que le facteur Pi:Pos/Pjs 
a une valeur de l’ordre de l’unité, on obtient 


Nrr 
Ni 


De la sorte, le rapport du nombre de processus du deuxième genre 
au nombre de processus du premier genre s'avère de l’ordre de W. Ce 
résultat s'appelle ordinairement fhéorème de Rosseland. 

Dans les nébuleuses planétaires W = 10-14. Dans notre cas 
on peut donc parfaitement négliger le nombre de processus du deuxiè- 
me genre par rapport au nombre de processus du premier genre. 
Autrement dit, les processus de transformation des quanta de hautes 
fréquences en quanta de fréquences plus basses sont bien plus fré- 
quents dans les nébuleuses que les processus inverses. 

4. Détermination des températures des étoiles d’après les raies 
d'hydrogène. Nous avons admis dans ce qui précède qu’une nébu- 
Jeuse se compose d'atomes ne possédant que trois niveaux d'énergie. 
Considérons maintenant la luminosité d’une nébuleuse réelle compo- 
sée d’atomes d'hydrogène. 

En raison de la densité extrêmement faible de la nébuleuse la gran- 
de majorité des atomes se trouve dans l’état fondamental. Il s'ensuit 
que les nébuleuses sont opaques au rayonnement dans la série de 
Lyman, et parfaitement transparentes au rayonnement dans les 
séries de Balmer, de Paschen et d’autres séries subordonnées. De la 


= W. (22.17) 


$ 22 MÊCANISME DE LA LUMINOSITÉ DES N£EBULEUSES 285 


sorte, la nébuleuse absorbe l'énergie d’une étoile sur les fréquences 
de la série de Lyman, et à sa place émet des quanta dans les séries 
subordonnées (et en particulier, dans la série de Balmer observée), 
lesquels sortent sans obstacle de la nébuleuse. L'épaisseur optique de 
la nébuleuse étant assez grande, au-delà de la limite de la série de 
Lyman elle sera lumineuse dans les raies d'hydrogène, avant tout 
grâce à l'énergie de l'étoile au-delà de la limite de cette série (car 
l'énergie absorbée par la nébuleuse dans les raies de Lyman est bien 
plus faible). 

Plus précisément, le processus de luminosité d’une nébuleuse 
d'hydrogène se déroule de la façon suivante. Sous l’action du rayon- 
nement de l'étoile au-delà de la limite de la série de Lyman un atome 
d'hydrogène subit l'ionisation, c’est-à-dire qu'apparaissent un 
proton et un électron libre. Quelque temps plus tard l'électron libre 
est capturé par un proton quelconque. Supposons qu'il a été capturé 
à l’un des niveaux élevés. Le quantum ainsi apparu au-delà de la 
limite de la série subordonnée correspondante quitte la nébuleuse. 
Puis on observe une chaîne de transitions « en cascade » de l’électron 
d'un niveau à l'autre. La densité de rayonnement et de matière 
de la nébuleuse étant extrêmement faible, dans la grande majorité 
des cas cette chaîne de transitions n’est pas interrompue. Les quanta 
produits par ces transitions dans les raies des séries subordonnées 
quittent également la nébuleuse. Mais si l’électron a passé au pre- 
mier niveau, le quantum apparu dans la raie de Lyman est absorbé 
dans la nébuleuse et l’électron se retrouve au niveau précédent. 
Il en résulte que tôt ou tard l’électron passera du niveau donné (à con- 
dition que ce ne soit pas le deuxième niveau) vers un niveau qui n’est 
pas le premier. On comprend aisément que la chaîne de transitions 
mentionnée doit finir par une transition vers le deuxième niveau 
avec formation d'un quantum de Balmer et par une transition 
ultérieure du deuxième niveau vers le premier avec formation d'un 
quantum dans la raie L,.. 

Le quantum de Balmer quitte sans obstacle la nébuleuse. Quant 
au quantum L,, il quitte également la nébuleuse, mais seulement 
après un long processus de diffusion. 

Il s'ensuit qu'à partir dechaque quantum du continuum de Lyman 
absorbé et transformé par la nébuleuse, il se forme nécessairement 
un quantum de Balmer et un quantum dans la raie L, (il se peut 
également qu'une certaine quantité de quanta se forme dans d’autres 
séries subordonnées). 

A présent nous allons admettre qu ‘au-delà de la limite de la 
série de Lyman l'épaisseur optique de la nébuleuse est sensiblement 
plus grande que l'unité. Dans ce cas la nébuleuse absorbera et trans- 
formera tous les quanta L. de l'étoile. Ainsi, le nombre de quanta L, 


émis par l'étoile sera égal au nombre de quanta de Balmer émis par 
Ja nébuleuse. 
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D'après la luminosité d'une nébuleuse dans la série de Balmer 
on peut donc juger de la luminosité de l'étoile au-delà de la limite 
de la série de Lyman. En comparant la luminosité de la nébuleuse 
dans la série de Balmer avec la luminosité de l'étoile dans le domaine 
visible du spectre, nous comparons en fait la luminosité de l'étoile 
dans deux domaines du spectre éloignés l’un de l’autre (l’ultraviolet 
et le visible). Aussi cette comparaison permet-elle d'établir la tem- 
pérature de l'étoile. 

Désignons par Z% l'intensité moyenne rayonnée par l'étoile. 
Alors le nombre de quanta émis par l'étoile dans l'intervalle de 
fréquences de v à v + dv est 


+ 
117 B4 


- hv 


4anr2 dv, 


et donc, le nombre total de quanta L, émis se calcule d'après la 
formule : 


e l* 
N? = änr ( —— à, (22.18) 
vo 


où v, est la fréquence de la limite de la série de Lyman. 
Par ailleurs, le nombre de quanta de Balmer émis par la nébu- 
leuse est 


Nu= +, (22.19) 
Ba 


où E; est l'énergie totale émise par la nébuleuse dans l'i-ième raie 
de Balmer, et hv;, l'énergie du quantum correspondant. Désignons 
par E* l'énergie émise par l'étoile dans un intervalle de fréquence 
unitaire au voisinage de l’i-ième raie de Balmer, et composons les 
rapports adimensionnels: 
E 

ZE Es , (22.20) 
qui peuvent être établis par observation. En portant (22.20) dans 
(22.19) et en tenant compte de ce que 


Eî — Anrêns,, (22.21) 


on obtient 


al® 
Nga= Gr? D Ait. (22.22) 
Ba 
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Dans le cas où l'épaisseur optique de la nébuleuse au-delà de la 
limite de la série de Lyman dépasse sensiblement l'unité 


Npa — NF... (22.23) 
En appliquant les formules (22.18) et (22.22), on a donc: 


VE =2 Ail3, (22.24) 
Vo 


Admettons que l'intensité de rayonnement Z$ est donnée par la 
formule de Planck à température 7, . Fo: au lieu de (22.24) on a 


[a av = DA — (22.25) 


Vo RTS FE 


En procédant ici à la substitution 


RV RVi Cho 
Ke KTe = T;, : = Lo: (22.26) 


on obtient finalement 


e 2 dr z° 
\ = DA —. (22.27) 
Ba e !—1 


Xo 


La sommation du deuxième membre de cette formule concerne toutes 
les raies de la série de Balmer et le continuum de Balmer. 

Nous avons déjà dit que les quantités À; doivent être établies 
d’après les observations. On peut ensuite déterminer d'après la for- 
mule (22.27) la température de l'étoile T,. 

La méthode exposée pour la détermination des températures des 
étoiles a été proposée par H. Zanstra. Il a également appliqué cette 
méthode à la détermination des températures de trois noyaux des 
nébuleuses planétaires (NGC 6543, 6572, 7009). Il s’est avéré que la 
température de ces étoiles est très élevée (39 000, 40 000 et 55 000K 
respectivement). 

Pour obtenir la formule (22.27) on supposait que dans le conti- 
nuum de Lyman toute l’énergie de l'étoile est absorbée par la nébu- 
leuse. Si tel n’est pas le cas, au lieu de la formule (22.27) on a évi- 
demment 


co xo \3 à 
( [4e (Æ) | LE = ÿ 4, _ > (22.28) 
X0 Ba € 


où T, est l'épaisseur optique de la nébuleuse directement au-delà 
de la limite de Lyman. Ici on a tenu compte de ce que le coefficient 
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d'absorption de l'hydrogène est inversement proportionnel au cube 
de la fréquence. Avec t, = la formule (22.28) se transforme en 
formule (22.27). Si pour la nébuleuse donnée t, & 1 et la tempéra- 
ture de l’étoile est établie quand même à l’aide de la formule (22.27), 
on voit alors sans peine que la température obtenue est inférieure à la 
valeur vraie. 

Pour obtenir la température de l'étoile à l’aide de l'équation (22.28) 
il faut au préalable déterminer l'épaisseur optique de la nébuleuse t,, 
ce qui est une tâche assez laborieuse. On emploie parfois l'équation 
(22.28) pour calculer la quantité t, en adoptant pour la températu- 
re de l'étoile la valeur obtenue d'une autre façon quelconque. 

9. Rayonnement des étoiles dans l’ultraviolet. La luminosité 
des nébuleuses gazeuses dans les raies de nombreux atomes (toutefois 
pas de tous comme nous le verrons par la suite) apparaît de la même 


l 


Raies de 


lPartie 
lisible | 


façon que la luminosité dans les raies d'hydrogène due aux photo- 
ionisations et recombinaisons ultérieures. Ces atomes absorbent 
l'énergie de l'étoile au-delà des limites de ses séries principales et 
l’'émettent en partie dans le domaine visible du spectre. Ainsi, 
brillent, en particulier, les nébuleuses dans les raies d'hélium et 
d'hélium jionisé. 

La figure 30 schématise la distribution de l'énergie dans le spec- 
tre d’une étoile et indique les domaines du spectre dont l'énergie 
assure la luminosité des nébuleuses dans les raies d'hydrogène, 
d'hélium et d’hélium ionisé. Rappelons que l'énergie d'ionisation 
de H, He I et He II vaut respectivement 13,6, 24,6 et 54,4 eV, 
tandis que l’énergie des quanta de la partie visible du spectre est 
de l’ordre de 2 ou 3 eV. Par conséquent, la luminosité des nébuleuses 
dans les raies des atomes considérés est assurée par l'énergie de 
l’ultraviolet lointain de l'étoile. 

La température des étoiles peut être établie aussi bien d'après 
les intensités des raies d'hydrogène que d'après les intensités des 
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raies de divers atomes produits par photo-ionisations et recombinai- 
sons. Admettons qu'au-delà de la limite de la série fondamentale de 
l'atome donné la nébuleuse absorbe tous les quanta de l'étoile. Alors, 
le nombre de ces quanta (tout comme dans le cas de l'atome d'hydro- 
gène) sera égal au nombre de quanta émis par la nébuleuse dans la 
deuxième série. Pour déterminer la température de l'étoile on obtient 
donc l'équation suivante, généralisation de l'équation (22.27), 


so a 


| 05 4, É =. (22. 
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Ici x, = hvy/kT,, et v, est la fréquence d'ionisation à partir de 
l'état fondamental de l’atome considéré. La sommation du deuxième 
membre de l'équation (22.29) s'effectue selon les raies de cet atome 
dans le domaine visible du spectre, tandis que le facteur Q représente 
le rapport du nombre de quanta de la deuxième série au nombre de 
quanta dans les raies observées. Pour l'hydrogène, si on observe 
toutes les raies de la série de Balmer, Q = 1. Pour les autres atomes, 
la quantité Q peut être évaluée sur la base des calculs théoriques des 
raies d'émission (voir $ 24). Il convient de noter que nul n'est besoin 
de connaître exactement la quantité Q, car une forte variation de 
l'intégrale du premier membre de l'équation (22.29) correspond à de 
faibles variations de la température. 

La détermination de la température d'une étoile d’après les 
raies de différents atomes conduit, en général, à des résultats diffé- 
rents. Par exemple, pour le noyau de la nébuleuse NGC 7009 on 
a obtenu d’après les raies d'hydrogène une température de 55 000 K 
et d’après les raies d'hélium ionisé de 70 000 K. Dans certains cas la 
différence entre les températures est encore plus grande. 

Pour expliquer ces résultats il faut admettre que l'intensité du 
rayonnement d’une étoile ne peut pas être présentée par la formule 
de Planck à la même température dans tous les domaines du spectre. 
Par ailleurs, les différences entre les températures déterminées d'’a- 
près les raies de divers atomes peuvent être dues à l’absorption 
incomplète par la nébuleuse du rayonnement de l'étoile au-delà des 
limites des séries principales de certains atomes. Dans ce dernier 
cas, comme on l'a établi précédemment, l'équation (22.29) donne 
des valeurs minimisées de la température. 

Dans l’application pratique de la méthodeexposée pour la déter- 
mination des températures stellaires l'établissement des quantités À, 
par comparaison des spectres de la nébuleuse et de l’étoile présente 
une grande difficulté. Pour cette raison la possibilité de déterminer ?, 
d’après le rapport des intensités des raies de deux atomes quel- 
conques dans le spectre de la nébuleuse est d’un grand intérêt. Il est 
évident que dans ce cas la quantité T, s'obtient en fait en compa- 
19-01064 
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rant entre eux des secteurs du spectre de l'étoile au-delà des limites 
des séries principales de ces atomes. 

Cette possibilité a été utilisée pour la première fois par V. Am- 
bartsoumian qui a proposé de déterminer la température de l'étoile 
d'après le rapport des intensités des raies d'hydrogène H;, et d’hé- 
lium ionisé À 4686 À dans le spectre de la nébuleuse. Pour associer ce 
rapport à la quantité T, nous pouvons utiliser l'équation (22.29) 
en l’écrivant d'abord pour l'hydrogène, ensuite pour l'hélium ioni- 
sé. Pour ce faire, dans le deuxième membre de l'équation (22.29) 
bornons-nous dans le premier cas à la raie H,et dans le deuxième 


cas, à la raie À 4686 À. Les valeurs respectives de la quantité Q dans 
les deux cas seront proches, du fait que les atomes H et He* sont 
identiques, et les coefficients d’Einstein des probabilités des transi- 
tions 4—+ 2 et 4—+ 3 (qui s’accompagnent de l'émission des raies 
considérées) sont presque les mêmes. En divisant l’une des équations 
citées par l’autre on obtient donc, au facteur proche de l'unité près: 


4x0 
( zx? dr 
eX— 1 
E 
50 6 (22.30) 
( z? dr 


e*—1 


4x0 


où zx, est la quantité déterminée pour l'hydrogène par la formu- 
le (22.26). | 

Les températures des étoiles déterminées d’après l'équation (22.30) 
s'avèrent très élevées. Pour le noyau de la nébuleuse NGC 7009 on 
a obtenu 115 000 K. Des températures aussi élevées sont probable- 
ment dues surtout à l'absorption incomplète par la nébuleuse du 
rayonnement de l'étoile au-delà de la limite de la série de Lyman. 
Une telle explication semble vraisemblable parce que dans les 
nébuleuses où l’hélium est ionisé deux fois, l'hydrogène doit être 
aussi fortement ionisé. Il s'ensuit que l'épaisseur optique de la nébu- 
leuse au-delà de la limite de la série de Lyman peut être inférieure 
à l'unité. 

Pour déterminer la température des étoiles d’aprèslesraies d’émis- 
sion des spectres des nébuleuses on peut faire appel non seulement 
aux raies d'hydrogène, d'hélium et d’hélium ionisé, mais encore 
à celles d’autres atomes (N III, C IV, etc.). Au lieu des températures 
on peut également déterminer simplement le nombre de quanta 
émis par l'étoile au-delà de la limite de la série principale des atomes. 
Dans ces conditions, pour les atomes à faible potentiel d’ionisation 
(H, He) il faut tenir compte de la possibilité d'absorption incom- 
plète de tels quanta par la nébuleuse. Les quanta au-delà de la 
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limite des séries principales des atomes à grands potentiels d'ionisa- 
tion sont d'habitude complètement absorbés par la nébuleuse. Ainsi, 
d'après les intensités des raies d'émission de divers atomes dans le 
domaine visible du spectre de la nébuleuse on peut trouver la distri- 
bution de l'énergie dans l'ultraviolet lointain de l'étoile. 

6. Détermination des températures des étoiles d’après les raies 
de « nébulium ». Nous avons déjà dit que le mécanisme régissant 
la luminosité des nébuleuses gazeuses décrit plus haut (photo- 
ionisations avec recombinaisons ultérieures) n’est pas unique. Un 
autre mécanisme encore agit dans les nébuleuses, celui de la pro- 
duction de la luminosité dans les raies nébulaires principales N, 
et N,, ainsi que dans d’autres raies du « nébulium ». 

Le fait que la luminosité dans les raies N, et N. n'est pas due 
aux photo-ionisations est démontré par les considérations suivantes. 

1. Si dans les raies N, et N, les quanta apparaissaient par émis- 
sion au-delà de la limite de la série principale de l'oxygène deux 
fois ionisé, les températures des étoiles seraient très élevées, dans 
certains cas supérieures à un million de kelvins. 

2. Il existe plusieurs nébuleuses planétaires dont les spectres 
ne comptent pas de raies d’hélium ionisé, ce qui s'explique par la 
faiblesse du rayonnement des noyaux au-delà de la série principale 
de cet ion. Si les raies N, et N, étaient dues à la photo-ionisation, 
alors dans le cas donné elles seraient absentes du fait que les poten- 
tiels d'ionisation de He* et de O** coincident presque. Cependant, 
les raies N, et N, des spectres de toutes les nébuleuses planétaires 
sont les plus intenses. 

En réalité, la luminosité des nébuleuses gazeuses dans les raies 
du « nébulium » est produite par l'excitation des atomes provoquée 
par leurs collisions avec les électrons libres. Lorsque les transitions 
à partir des états déterminent l’apparition des quanta dans les raies 
considérées, les potentiels d’ excitation de ces états sont très faibles 
(par exemple, 2,5 eV pour les raies N, et N.). Les nébuleuses com- 
portent donc un grand nombre d’ électrons libres dont l'énergie suffit 
pour exciter les états mentionnés. Bien entendu, en fin de compte, 
la luminosité des nébuleuses dans les raies du « nébulium » se mani- 
feste grâce au rayonnement de l'étoile, puisque les électrons libres 
acquièrent leur énergie dans les photo-ionisations. 

Les températures des étoiles peuvent être déterminées aussi bien 
d’après la luminosité des nébuleuses dans les raies du « nébulium » 
que d’après la luminosité dans les raies produites par recombinai- 
son. Les formules correspondantes ont été également obtenues par 
Zanstra. On a émis les hypothèses suivantes : 1) la plupart des élec- 
trons libres sont produits par photo-ionisations des atomes d’hydro- 
gène ; 2) tous les quanta L, de l’étoile sont absorbés par la nébuleuse ; 
3) toute l'énergie reçue par les électrons lors de l’ionisation est utili- 
sée pour l’excitation des raies de « nébulium ». 
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On sait que lors de l'ionisation d’un atome par rayonnement de 
fréquence v l’énergie cinétique de l’électron arraché est égale à 


_ mL? = hv — Av, 

où v, est la fréquence d'’ionisation de l’atome (dans notre cas, de 
l'hydrogène). Si la nébuleuse absorbe tout le rayonnement de l'étoile 
au-delà de la limite de la série de Lyman, l'énergie reçue par les élec- 
trons libres en 1 s vaut 


2( 5 
&nr? | 2 (Av — hvo) dv. 
Vo 
D'autre part, l'énergie émise par la nébuleuse dans la raie de 
« nébulium » en 1 s peut être mise sous la forme: 


4xr2 Ÿ Ans vi 
Neb 


où À; sont les quantités déterminées par la formule (22.20), alors 
que la sommation porte sur toutes les raies de « nébulium » excitées 
par le choc électronique. 
Ces hypothèses étant avancées, les deux dernières quantités 
doivent être égales l’une à l’autre, c’est-à-dire qu’on doit avoir: 
I! D SN A;I* 22.3 
v (V— Vo) —= }, lv; Vi. (22.51) 
Vo Neb 
En remplaçant ici la quantité Z* par l’intensité de Planck, on obtient 


e VE (V— vo) vi 
( dv = YA — (22.32) 
vo CAT» _ 1 Ncb ÀTe _| 


ou en utilisant les notations (22.26), 


ex — 1 x 
Xo Neb € — 


( Z®(rz — Zxo) u T{ 
EEE Gr S A, | (22.33) 
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Si les quantités À; de la raie de « nébulium » sont connues de par les 
observations, la formule (22.33) permet de déterminer la tempéra- 
ture T, de l'étoile. 

En appliquant la méthode considérée aux noyaux des nébuleuses 
planétaires, Zanstra a obtenu la température de 39 000 K pour NGC 
6543, 38 000 K pour NGC 6552 et 50 000 K pour NGC 7009. On voit 
que ces températures sont très proches des valeurs de T, précitées, 
trouvées d’après les raies d'hydrogène. 
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Pour obtenir une estimation grossière des températures stellaires 
Zanstra a appliqué la méthode mentionnée sous une forme simplifiée. 
En utilisant la formule (22.33) et le fait que les raies N, et N, déter- 
minent la partie principale de la luminosité visuelle d’une nébu- 
leuse, il a obtenu la relation entre la température de l'étoile 7, et la 
différence des magnitudes du noyau et de la nébuleuse m, — m,.Il 
est clair que plus cette différence est grande, plus la température de 
l'étoile est élevée. D'après les valeurs observées de la différence 
My — Mn On à établi les températures d’un grand nombre de 
noyaux des nébuleuses. Il s’est avéré que dans certains cas elles at- 
teignent 100 000 K. Les températures élevées des étoiles obtenues par 
cette méthode sont confirmées généralement par d’autres caracté- 
ristiques, en particulier, par la forte intensité des raies He II dans 
les spectres des nébuleuses. 

Les méthodes de la détermination de la température exposées 
dans ce paragraphe sont largement appliquées en astrophysique. 
Elles rendent possible non seulement la détermination de la tempé- 
rature des noyaux des nébuleuses, mais encore de celle des étoiles 
à raies brillantes dans les spectres: des étoiles du type Be, Wolf- 
Rayet, novae, etc. 


$ 23. lonisation des atomes: 


1. Nombre de recombinaisons. Nous avons déjà établi que les 
nébuleuses gazeuses sont le siège de l’ionisation des atomes sous l’ac- 
tion du rayonnement des étoiles chaudes. D'autre part, les nébuleu- 
ses sont le siège des processus inverses, captures des électrons libres 
par les ions, c’est-à-dire la recombinaison des atomes. Le nombre 
d’ionisations peut être déterminé à l’aide du coefficient d'absorption 
du spectre continu introduit au $ 5. Maintenant, nous allons déduire 
les formules de calcul du nombre de recombinaisons. 

Soient n* et n., le nombre d'ions et le nombre d'électrons libres 
dans 4 cm“ respectivement, et f (v) dv, la fraction des électrons 
à vitesses de v à v + dv. Désignons par B; (v) la section efficace de 
la capture d’un électron à vitesse v à l’i-ième niveau. Alors, le nom- 
bre de captures des électrons à vitesses de v à v + dv réalisées en 1 s 
dans 1 cm° est: 


n'nefi (v) f (&) v dv. 


Nous présenterons le nombre total de recombinaisons vers l'i-ième 
niveau dans 1 cm° en 1 s sous la forme: n,n*C; (T.), où 7. est la 
température du gaz électronique. Il est évident que 


© 


Ci(Te)= À Bi (v) f (v) v dv. (23.1) 
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La quantité B; (v) est liée au coefficient d'absorption dans le 
spectre continu par l’atome se trouvant à l’i-ième état. Pour établir 
cette liaison considérons l’état d'équilibre thermodynamique. Dans 
ce cas on observe le bilan détaillé local, pour lequel tout processus 
est équilibré par le processus inverse. En particulier, le nombre 
d’ionisations à partir de l’i-ième niveau lors de l'absorption des 
quanta à fréquences de v à v + dv doit être égal au nombre de captu- 
res à ce niveau des électrons à vitesses de v à v + dv; de plus 


hv = mu +. (23.2) 


Le nombre d'ionisations de l’i-ième niveau lors de l'absorption 
des quanta sur fréquences de v à v + dv dans 1 cm* en 1 s vaut: 


ALU 
nikiv (1—e777 | + dv, 
où »; est le nombre d'atomes à l'état i; k;,, le coefficient d'absorp- 
tion par atome (le facteur entre parenthèses rend compte de l’absorp- 
tion négative); p., la densité de rayonnement sur la fréquence w. 
D'après le principe du bilan détaillé, on a 


hv 
nntf; (v) f (v)v dv =nk;, 1 — ir) _— dv. (23.3) 


On sait qu’en équilibre thermodynamique la fonction f (v) est 
définie par la formule de Maxwell, la densité de rayonnement p,, par 
la formule de Planck, et la distribution des atomes selon les états, 
par les formules de Boltzmann et de Saha. A l’aide des formules 
ci-dessus on obtient d’après la relation (23.3): 


2412 
B: (v) = TE + kiv (23.4) 


où £, est le poids statistique de l’i-ième état de l’atome donné, et 
g*+, le poids statistique de l’état fondamental de l'ion. 

La formule (23.4) donne justement la liaison cherchée entre les 
quantités B; (v) et 4; Pour la déduire, on a supposé qu’il y a équi- 
libre thermodynamique, mais elle est, bien entendu, toujours vraie, 
puisque l'absorption et l'émission des quanta ne dépendent pas de la 
distribution des atomes selon les états et des quanta selon les fré- 
quences. 

En portant (23.4) dans (23.1). on obtient l'expression suivante 
du coefficient de recombinaison : 


CT) = Er | En (o) de. (23.5) 


{A 
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Ici la fonction f (v) est donnée par la formule de Maxwell à tempéra- 
ture T,., c'est-à-dire 
mu 


4nms " 2RT, 99 
f(v) = CamkT Te e u?. (23.6) 


Pour calculer la quantité C, (T.) d’après la formule (23.5) il 
faut connaître le coefficient d'absorption de l’atome donné. Nous 
allons chercher C; (7.) pour l'hydrogène. Dans ce cas le coefficient 
d'absorption k;, est donné par la formule (5.6). En portant (5.6) dans 
(23.5) et en utilisant également les formules (23.2) et (23.6), on 
obtient 


CT) = ser ee (7 Lee, (Le). (23.7) 


(6x)52 mesh \'ETe B kTe 


où E,x est une fonction exponentielle intégrale. 
La formule (23.7) peut se récrire sous la forme 


Ci (Te) = 3,22-.10-6 M, (T.), (23.8) 
où 
1 Sp (_u 
Mi(T)= ss € E, (+). (23.9) 


Les valeurs de la fonction M, (T)-105 sont consignées dans le 
Tableau 27. 

D'une façon analogue on peut obtenir les coefficients de recom- 
binaison pour d'autres atomes. 


Tableau 27 
Valeurs de la fonction #, (T)-108 


T, K T, K 
î 


1000 | 5000 | 10 opa| 20 vol 50 000 1000 | 5000 | 10 000 


20 v00| 50 000 


4 | 20 8,8 | 6,0 | 3,9 | 2,3 9 | 3,9 | 1,1 | 0,64 | 0,34 | 0,13 
2 9,8 | 3,9 | 2,7 | 41,6 |0,78| 6 | 2,9 | 0,86 | 0,46 | 0,23 | 0,088 
3 6,4 2,5 | 1,4 | 0,86 | 0,37 | 7 | 2,3 | 0,66 | 0,35 | 0,17 | 0,062 
4 4,7 | 1,6 | 0,94 | 0,52 | 0,21 | 8 | 1,9 | 0,52 | 0,26 | 0,13 | 0,046 


2. Degré d’ionisation dans une nébuleuse. En équilibre thermody- 
namique le degré d'ionisation des atomes est déterminé par la for- 


266 NEBULEUSES GAZEUSES (CH. V 


mule de Saha. Dans les nébuleuses l'équilibre thermodynamique 
n'existe pas, il faut donc déduire une autre formule d'ionisation. 
Dans ce but nous utiliserons le fait que les nébuleuses sont stables, 
c'est-à-dire que les conditions physiques dans ces dernières ne chan- 
gent pas avec le temps (en réalité elles changent, mais ce changement 
est très lent). Plus exactement, admettons que dans chaque volume 
le nombre d'ionisations est égal au nombre de recombinaisons. 

L’ionisation des atomes dans les nébuleuses ayant lieu essentielle- 
ment à partir de l’état fondamental, le nombre d’ionisations réalisé 
sous l’action du rayonnement dans 1 cm* en 1 s dans l'intervalle 
de fréquences de v à v + dv est 


cp 
n 1Æ1v NE dv e 


La densité de rayonnement dans la nébuleuse p, est déterminée 
par la formule (22.2). Aussi obtient-on pour le nombre total d'ionisa- 
tions qui se produisent en une unité de volume par unité de temps: 

nW ( kn 


Vi 


cp, 


hv dv, 


où v, est la fréquence des ionisations depuis l’état fondamental. 
Quant aux recombinaisons, elles se produisent à tous les niveaux. 
Leur nombre total dans 1 cm° en 1 s est donc: 


nen* D C; (Te). 


En égalant les deux dernières expressions, on obtient 


nW \ ki, : dv=nent }», C;(T.). (23.10) 


v1 1 


Cette formule rend justement possible la détermination du degré 
d’ionisation des atomes dans une nébuleuse, si l’on connaît les 
quantités k,, et C; (T.). Mais on peut la simplifier sensiblement en 
recourant à la relation (23.5). 

Récrivons au préalable la formule (23.10) sous la forme : 


prW (rs 


vi 


dv == nent; (To), (23.11) 


où par p on a désigné la part des captures au premier niveau. En 
tenant compte de la relation (23.5) et en admettant que la quantité 
p* est donnée par la formule de Planck à température T, et la quanti- 
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té f (v), par la formule de Maxwell à température 7,, au lieu de 
(23.11) on trouve 


priW ( kg 28 —— 


v1 eRTe —1 
00 mu 
LA + mhs 2, 2RT d 93.19 
—'r Mel DCnnkTe) le kiyV (4 € v dau. (2 12) 
0 


Pour calculer les intégrales qui figurent dans la relation (23.12) 
il faut connaître la dépendance entre x,, et la fréquence. Pour divers 
atomes cette dépendance est différente ; nous admettrons cependant 
que pour tous les atomes k,,= 1/v°. 

L'erreur due à cette supposition est relativement peu grande, 
tandis que les calculs deviennent sensiblement plus simples. Après 
l'intégration la formule (23.12) devient 


Li 
LE DW y + LORRTAE jn(1—e We)". (23.13) 


Dans les cas qui se présentent ordinairement dans la pratique 
hv,/kT, 5 1. Au lieu de (23.13) on a donc 


Lhv 
re = € E_ DW V += Te 2GnmTPE ire, (23.44) 


US | 


C’est la forme définitive de la formule d'ionisation des nébuleuses. 
Nous voyons que la formule (23.14) se distingue de la formule 


de Saha par la présence du facteur pWY T,./T, dans le deuxième 
membre. Pour les nébuleuses gazeuses ce facteur est très petit. 
Cependant cela ne signifie pas que le degré d’ionisation n*/n, est 
également petit. En réalité, dans les nébuleuses, le degré d’ionisation 
peut être très important du fait que la petitesse du facteur de dilu- 
tion W est compensée par la petitesse de la concentration des électrons 
libres n.. 

Nous savons que dans les nébuleuses planétaires W Æ 10-14, et 
dans ce qui suit nous montrerons que nr, Æ 10% cm-*. Selon la formu- 
le (23.14) dans le cas de l'hydrogène, pour T7, >= 20 000 K le degré 
d’ionisation est plus grand que l'unité. Et dans celui de l’hélium, 
pour 7, > 33 000 K, n'/n, > 1. 

3. Jonisation dans une nébuleuse de grande épaisseur optique. La 
formule (23.14) n’est justifiée que lorsqu'’au-delà de la limite de la 
série principale de l’atome donné l'épaisseur optique de la nébuleuse 
est inférieure à l'unité. Dans le cas contraire il faut tenir compte de 
l'absorption du rayonnement de l'étoile, ainsi que de la présence du 
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rayonnement diffus de la nébuleuse produit par les recombinaisons 
au premier niveau. 

L'absorption du rayonnement de l'étoile sur le chemin jusqu'au 
point donné de la nébuleuse peut être prise en considération en 
introduisant dans le deuxième membre de la formule (23.14) le 
facteur e-*, où test la distance optique à l'étoile au-delà de la limi- 
te de la série principale, distance qui correspond à un certain coeffi- 
cient d'absorption moyen. On peut tenir compte approximative- 
ment des ionisations dues au rayonnement diffus de la nébuleuse en 
rejetant dans le deuxième membre de la formule (23.10) le terme rela- 
tif aux recombinaisons vers le premier niveau (car dans les nébuleu- 
ses de grande profondeur optique les recombinaisons vers le premier 
niveau sont compensées par les ionisations par absorption du rayon- 
nement diffus). On voit sans peine que dans ce cas dans le deuxième 
membre de la formule (23.14), au lieu du facteur p, doit figurer le 
facteur p/(1 — p). Pour un atome d'hydrogène, la part des captures 
au premier niveau est proche de la moitié; il s’ensuit que le facteur 
p/(4 — p) est proche de l'unité. Nous admettrons que pour les 
autres atomes aussi ce facteur est environ égal à l’unité. Vu tout ce 
qui vient d'être dit, la formule (23.14) peut s’écrire: 


— LA 
n*t _—_ gt Te ‘ (272mAT,)S/3 un AT _. 9 
Ne rar W Te PE € * €eT*. (23.15) 


Il est intéressant de se demander comment varie le degré d'ioni- 
sation 2 */n, avec la variation de la distance r à l'étoile. Pour sim- 
plifier son analyse envisageons une nébuleuse planétaire dont l’épais- 
seur est petite devant son rayon. On peut alors considérer que le 
facteur de dilution dans la nébuleuse est constant (W = const). 
Admettons d'autre part que la concentration des atomes dans la 
nébuleuse est constante elle aussi (7 — const). 

Notre calcul concernera l'hydrogène. Toutefois, les résultats 
seront justifiés en principe pour tous les atomes qui, dans les nébu- 
leuses, sont susceptibles d’une forte absorption au-delà des limites 
de ‘leurs séries principales. 

Désignons ipar x la part des atomes ionisés, c’est-à-dire posons : 


n*=2n, nm ={({Â—-zn, n, = zn. (23.16) 
Alors, au lieu de la formule (23.15) on obtient 


mn hv1 
r? Won) Te 2CnmETT VURTe pt, (237) 


1—2 Æ n Te h5 


La distance optique t qui figure dans cette ‘formule est 
r 


r=nk A—z)d, (23.18) 


71 
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où k est le coefficient d'absorption moyen, et r,, le rayon de la limite 
intérieure de la nébuleuse. 

Des relations (23.17) et (23.18) on tire aisément l'équation diffé- 
rentielle qui associe les quantités zx et r. En calculant le logarithme, 
puis en dérivant la relation (23.17), on trouve 


ER RP 23.19 
(+) dr = dr. (3-19) 
A l’aide de (23.18) on en tire 

2 1 dr ‘ 


L'intégration de l'équation (23.20) donne 


21n +35 


1—2) z 


— =nk(r—r). (23.21) 
où x, est la valeur de la quantité x pour t = 0. 

Le Tableau 28 donne à titre d'exemple les valeurs de la quantité 
nk (r — r1) calculées d’après la formule (23.21) pour des valeurs 


Tableau 28 
Part des atomes ionisés x en fonction de r et + 
x | nk(r—7r1) | T x nhk (r— r1) | T 
0,999 0 0 0,900 999 4,7 
0,997 669 1,1 0,700 1009 6,4 
0,990 907 2,3 0,500 1012 7,6 
0,970 963 3,5 


différentes de x. De plus on a adopté que 1 — x, — 0,001. Le tableau 
donne aussi les valeurs de la quantité + calculées d’après la formule 


…: Zo \2 1—7x 
t—=in (= ] 42% (23.22) 
qui se déduit de (23.17). 

Les formules ci-dessus et le tableau montrent que la quantité x 
reste proche de l'unité jusqu'à la valeur de r déterminée par la for- 
mule 


1 
nk(r—r) V4 7 ? 


(23.23) 


après quoi elle décroît brusquement dans un intervalle relative- 
ment petit de la variation de r. Les valeurs de r données par la formu- 
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le (23.23) correspondent aux valeurs de + de l’ordre de quelques uni- 
tés. 

Le résultat obtenu est rendu parfaitement clair par des considé- 
rations physiques. Lorsque la distance optique + devient de l'ordre 
de l'unité, le degré d’ionisation diminue, c’est-à-dire que le nombre 
d’atomes neutres augmente. À son tour, la croissance du nombre 
d’atomes neutres conduit à l’augmentation de la distance optique rt. 

Ainsi, une nébuleuse peut être divisée en deux régions: intérieure, 


s . . 2 ,. {n* 7 s 
où le degré d'ionisation est élevé (= > 1) , et extérieure, où il est 
1 


+ 
faible (+ « 1 ] , la limite entre ces régions étant très nette. La pre- 


mière région brille dans les raies de l’atome donné, qui sont dues 
aux photo-ionisations et recombinaisons. La deuxième ne brille pas 


Fiponrs hi 


CUTITIHE C0! 


Fig. 31 


dans ces raies. Dans le cas de l’atome d'hydrogène, la première de 
ces régions s'appelle ordinairement région H Il, et la deuxième, 
région H I (fig. 31). 

Si la température de l'étoile est assez élevée pour provoquer la 
deuxième ionisation de l'atome donné, alors la nébuleuse peut 
être divisée en trois régions. Dans la première, la plus proche de 
l'étoile, il existe surtout des atomes ionisés deux fois et la luminosi- 
té se produit dans les raies de l'atome ionisé une fois. La région sui- 
vante comprend essentiellement des atomes ionisés une fois, et elle 
brille dans les raies de l’atome neutre. La dernière région ne con- 
tient que les atomes neutres et elle ne brille pas du tout dans les raies 
de l'élément donné d'origine recombinatoire. 

Ce qui vient d’être dit signifie que les nébuleuses doivent être 
le siège d’une « stratification » du rayonnement. Cette conclusion 
théorique est confirmée par les observations: les images des nébuleu- 
ses planétaires obtenues avec un spectrographe sans fente ont des 
grandeurs différentes dans différentes raies. De plus, comme il 
fallait s'y attendre, les dimensions des images sont en général d’au- 
tant plus petites que le potentiel d’ionisation de l’atome est plus 
élevé. Par exemple, les dimensions des images des nébuleuses dans 
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les raies d'hélium ionisé sont sensiblement plus petites que dans les 
raies d'hélium neutre. 

4. Bilan énergétique des électrons libres. En déduisant la for- 
mule d’ionisation nous avons admis que le nombre d'électrons libres 
de chaque volume élémentaire d’une nébuleuse ne varie pas avec le 
temps. Maintenant, examinons encore une équation de stationnarité 
importante qui traduit la loi de la conservation de l'énergie des 
électrons libres. Nous pourrons ainsi obtenir la dépendance entre la 
température de l'étoile et la température électronique de la nébu- 
leuse [4]. 

Nous admettons que les électrons libres apparaissent lors de la 
photo-ionisation des atomes d'hydrogène. Notons & l'énergie moyen- 
ne acquise par un électron lors d'une photo-ionisation. Puisque le 
nombre d'’ionisations doit être égal à celui de recombinaisons, la 
quantité d'énergie reçue par les électrons dans 1 cm° en 1 s est 


©œ 
| 


Les électrons libres débitent leur énergie par des moyens diffé- 
rents. Une certaine partie de leur énergie est employée pour rayon- 
ner dans le spectre continu lors des recombinaisons et des transi- 
tions free-free. Cette partie de l'énergie est notée 


nent (> Cii+f) , 


où €; est l'énergie moyenne d'un électron libre capturé à l'i-ième 
niveau. Une autre partie des électrons libres que nous noterons Æ 
est dépensée pour exciter la luminosité dans les raies du « nébulium » 
(au paragraphe précédent nous avons admis que ceci absorbe toute 
l'énergie reçue par les électrons libres lors des photo-ionisations). 
Enfin, les électrons libres peuvent dépenser leur énergie pour exciter 
les atomes d'hydrogène. Bien que l'énergie nécessaire pour l'excita- 
tion d’un atome d'hydrogène soit grande, ces atomes sont très nom- 
breux, de sorte que lors des collisions avec ces atomes la perte d’éner- 
gie par les électrons libres doit être prise en considération. Nous 
désignerons par n,n.D ; le nombre d'’excitations de l’i-ième niveau de 
l'hydrogène, et par n,n.D,, le nombre d'ionisations de l'atome 
d'hydrogène produites dans 1 cm“ en 1 s par des collisions avec des 
électrons libres. L'énergie perdue dans ces collisions par les électrons 
libres est égale à 


Nile (> D;hv;; + Dh.) . 
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D'après la loi de la conservation de l’énergie on a 
enen* D Ci=nent (> Ciei + f) + 
1 1 | 


LE-+nn (3 Dihvui Dehvie). (23.24) 


Considérons pour simplifier que dans une nébuleuse la tempéra- 
ture est partout la même. Alors, en intégrant la relation (23.24) sur 
tout le volume de la nébuleuse, on obtient 


FD) C; \ nent aw=(S Cie+f) ( nent dV + 
1 1 


+ ( E dV + ( D D,hv,;+ Déhvie) ( nine. AV, (23.25) 
2 


où & est l’énergie transmise à l’électron par photo-ionisation, moyen- 
ne pour toute la nébuleuse. 

Il est commode d'exprimer l'énergie émise par la nébuleuse dans 
les raies de « nébulium » à l’aide de l’énergie émise par la nébuleuse 
dans une raie de Balmer quelconque, par exemple, dans la raie H;. 
Cela donne 


| Eav= Te Auahvas n,dV, (23.26) 


où Zneb/1x, est le rapport des intensités des raies de « nébulium » 
et H, dans le spectre de la nébuleuse. Mais la quantité n, qui donne 
le nombre d'atomes d’ hydrogène au k-ième état dans 1 cm° doit 
être proportionnelle à », n* car le remplissage des niveaux de l'atome 
d'hydrogène a lieu par recombinaisons. En introduisant la notation 
nr = Znen* (pour la détermination des nombres z; voir le paragra- 
phe suivant), au lieu de (23.26) on obtient 


| E dV = Fe AghVaz ( nen* dV. (23.27) 


En portant (23.27) dans (23.25), il vient 


£ D C; = D C 1e + f + Ne Hezhvuts + 


_ ( >» Dihv: + Dehvic) 9 (23.28) 
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ri; …: \ nine dV 


n° \ ren* dV 


(23.29) 


L'équation (23.28) peut être envisagée pour deux cas limites. 
Dans le premier cas supposons que l'épaisseur optique de la nébu- 
leuse dans le continuum de Lyman est faible (rt, € 1). Alors l’ionisa- 
tion des atomes d'hydrogène sera due surtout à l’action du rayonne- 


ment provenant directement de l'étoile, et la quantité € sera: 


Ë 

(hv— vs) iv dv 

A ————, (23.30) 
p} 


( hY kjv dv 
V1 


£ = 


On sait que pour l'hydrogène k,,+ 1/v%. En mettant la quantité & 
sous la forme 


e= AKT,,, (23.31) 
où k est la constante de Boltzmann, on obtient pour la quantité À : 

\ dz 

e*—1 

À = ——— — %, (23.32) 

\ dz 

z(e*—1) 
X0 


où Lo — hv\/KkT,. 

Dans le deuxième cas admettons que l'épaisseur optique de la 
nébuleuse au-delà de la limite de la série de Lyman est grande (rt, > 
ÿ 1). L'ionisation est alors due aussi bien au rayonnement issu 
directement de l'étoile qu’au rayonnement diffusé par la nébuleuse 
elle-même. Cependant, pour de grandes valeurs de —,, on peut admet- 
tre que tous les quanta émis lors de la capture des électrons au pre- 
mier niveau sont absorbés par la nébuleuse, c'est-à-dire que le 
nombre d'’ionisations produites sous l’action du rayonnement dif- 
fusé est égal à C, | nen*dV, tandis que l'énergie que les électrons 


émettent dans ces conditions est Cie | nen'dV. Aussi dans notre 


cas le rayonnement diffus de la nébuleuse peut-il ne pas être pris 
en considération. Il faut seulement dans l'équation (23.28) sommer 
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les quantités C, et C;e; non pas sur 1 mais sur 2. Pour la quantité À 
on trouve maintenant 
+ 
À = —— 5. (23.33) 
z° dr] 
\— 


Xo 


Les valeurs de la quantité À calculées d’après les formules (23.32) 
et (23.33) sont données dans le Tableau 29. 


Tableau 29 
Valeurs de la quantité À 
I II 
Te/1000 | 
A | ATs#/1000 A AT#/1000 
20 0,90 18 1,24 25 
40 0,83 33 1,46 98 
60 0,77 46 1,63 98 
80 0,71 57 1,76 141 


Ce tableau montre que dans l'intervalle adopté des températures 


stellaires, dans le deuxième cas l'énergie € est à peu près deux fois 
plus grande que dans le premier. Et comme le nombre de captures au 
premier niveau constitue environ la moitié du nombre total de 
<aptures, dans les deux cas l’équation (23.28) doit donner des résultats 
proches entre eux. 

En retenant le deuxième des cas envisagés (bien qu'il ne se 
réalise pas toujours) posons en complétant l'égalité (23.31): 


2 Ce; +f =BTk? C;, (23.34) 
Aphvaz =Ck D Ci, (23.35) 
2 
D Dihvi+ Dhv,= Dk > C;. (23.36) 
2 2 


Alors, au lieu de l'équation (23.28) on obtient 


ATy=BT.+C 8% + D (23.37) 
Hp 


1 
n* ° 
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La relation (23.37) est celle que l’on cherche. Elle associe entre 
elles la température de l'étoile T, et la température électronique de 
la nébuleuse T,. Le coefficient À qui figure dans cette relation 
dépend seulement de 7, et est donné par le Tableau 29. Les coeffici- 


ents B, C et D dépendent seulement de T, et sont consignés dans 
le Tableau 30. 


Tableau 30 
Coefficients B, C et D 
Te/1000 | B ” BT./1000 | C/1000 | D/1000 
5 1,02 5 3 0,001 
7,5 1,04 8 3 3,0 
10 1,06 11 3 2,9- 10° 
12,5 1,08 14 3 2,9-10° 
15 1,10 17 3 1,6- 101 


Si la température 7, de l'étoile est connue, la relation (23.37) 
permet de trouver la température électronique de la nébuleuse 7... 
A cet effet il faut connaître également les quantités 7 Neb/Tn, et 


n/n* fournies par les observations. Les raies N, et N, étant les 
plus brillantes dans les spectres des nébuleuses, on a approximative- 
ment Ixe/Tn, © In+n/Tn, = 4x Tu. Pour ce qui est de la 
quantité n,/n*, en utilisant les formules (23.29) et (23.15) on peut 
la mettre sous la forme: 
n n n° 
=) [n(e), +1], (23.38) 
où (2 */n1), est le degré d'ionisation déterminé par la formule usuelle 
(c'est-à-dire par la formule (23.15) pour t = 0). Il convient de noter 
qu’il suffit de connaître approximativement la quantité n,/n*, le 
coefficient D variant très vite avec la température électronique. 
Le Tableau 31 donne les résultats de l'application de la relation 
(23.37) pour déterminer les températures électroniques de plusieurs 
nébuleuses planétaires. La première colonne du tableau indique le 
numéro de la nébuleuse, la deuxième, la valeur de 7. et les trois 
colonnes suivantes, les parts de l'énergie des électrons libres absor- 
bée respectivement par le rayonnement dans le spectre continu, 
l'excitation des raies de « nébulium » et les collisions inélastiques 
avec les atomes d'hydrogène. 
L’avant-dernière colonne du Tableau 31 consigne les valeurs 
adoptées des températures des noyaux des nébuleuses établies d’après 


20—01064 
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Tableau 31 
Températures électroniques des nébuleuses et températures de leurs noyaux 


. tr No dr Te d'aprés | Tr, corri- 

Objet Te» K Spectre | Nébulium | HY907 les raies de | Le K 
NGC 7672 14 000 1,40 0,30 0,60 99 000 16 000 
NGC 7009 10 000 0,15 0,55 0,30 40 000 45 000 
NGC 6572 13 000 0,15 0,40 0,45 40 000 48 000 
NGC 6826 9 000 0,25 0,60 0,15 27 000 29 (+10 
ICII 4593 10 000 0,30 0,61) 0,10 24 000 295 000 
NGC 6543 11 100 0,20 0,30 0,50 33 000 41 000 


les raies de « nébulium », c'est-à-dire d'après l'équation (22.33). 
En écrivant cette équation nous avons supposé que toute l'énergie 
transmise aux électrons libres par photoionisation est débitée pour 
exciter les raies de « nébulium ». En fait ceci n’absorbe qu'une partie 
de l'énergie égale à Clxeb/AT+lm,. Nous pouvons donc préciser 
la méthode de détermination des températures des étoiles d’après les 
raies de « nébulium » en introduisant cette part sous la forme d’un 
facteur dans le premier membre de l'équation (22.33). Les tempéra- 
tures des noyaux établies compte tenu de cette correction sont don- 
nées dans la dernière colonne du Tableau 31. On voit sans peine que 
la méthode décrite de la détermination des températures des étoiles 
d’après les raies de « nébulium » devient équivalente à celle de la 
détermination de leurs températures d’après les raies d'hydrogène. 

D'après le Tableau 31 les températures électroniques des nébu- 
leuses planétaires sont bien inférieures aux températures de leurs 
noyaux. Ceci provient de ce qu’une part importante de l'énergie 
transmise aux électrons libres par photoionisation est dépensée par 
leurs collisions inélastiques avec divers atomes. Dans ces conditions, 
les collisions avec les atomes à faibles potentiels d’ionisation 
(surtout avec les ions O**) sont responsables du refroidissement du 
gaz électronique. 

Les valeurs définies de 7, sont les températures électroniques 
moyennes dans les zones de H II. Cependant, les valeurs de 7, dans 
les différentes parties d’une nébuleuse peuvent être très différentes 
du fait de la variation aussi bien dans les valeurs de la quantité € 
que dans les concentrations des atomes et des ions dont les collisions 
provoquent le refroidissement du gaz électronique. Comme le mon- 
trent les calculs. les températures électroniques dans les zones H I 
sont sensiblement plus basses que dans les zones H II. 

Au $ 25 nous exposerons d'autres méthodes de la détermination 
des températures électroniques des nébuleuses (d’après le rapport 
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des intensités des raies interdites). Les valeurs de 7, trouvées d’après 
ces méthodes sont à peu près les mêmes que celles données dans le 
Tableau 31. Si l'on admet que la température électronique de la 
nébuleuse est connue, la température de l’étoile peut être calculée 
d’après la relation (23.37). Il convient de souligner que cette tempé- 
rature caractérise l'énergie de l'étoile dans le continuum de Lyman 
lui-même, et non pas son rapport à l'énergie dans le domaine visible 
du spectre, comme la température obtenue par la méthode de Zans- 
tra. 

Nous verrons par la suite (au Chapitre VII) que l'examen du bilan 
énergétique des électrons libres s'emploie également pour l'étude du 


gaz interstellaire. surtout pour l'établissement des températures 
électroniques. 


8 24. Excitation des atomes 


1. Excitation par photo-ionisations et recombinaisons. Dans les 
nébuleuses l'excitation des atomes est due soit aux photo-ionisations 
et aux recombinaisons ultérieures, soit aux collisions. Pour l’ins- 
tant nous examinerons le premier de ces mécanismes, et pour sim- 
plifier nous l’appliquerons à un atome d'hydrogène. Le rôle des colli- 
sions dans l'excitation des atomes sera examiné plus loin. 

Le calcul du degré d’excitation des atomes dans les nébuleuses ne 
présente pas de grandes difficultés. Dans les conditions des nébuleu- 
ses, les probabilités des transitions depuis les états excités sous 
l’action du rayonnement et des collisions sont très inférieures aux 
probabilités des transitions spontanées (à l'exception des transitions 
depuis les niveaux très élevés). Après les photo-ionisations et les 
recombinaisons les atomes n'’effectuent donc que des transitions «en 
cascade » d'un niveau à un autre (c'est-à-dire une chaîne des tran- 
sitions spontanées depuis l’état excité vers le premier état). Les 
quanta dans les raies des séries subordonnées dus à ces transitions 
quittent la nébuleuse sans obstacle. Il s'ensuit qu'après avoir établi 
les populations des niveaux on peut également calculer sans peine 
les intensités des raies d'émission. 

Pour calculer le nombre d’atomes en différents états il faut 
composer les équations de stationnarité qui traduisent le fait que le 
nombre de transitions vers l’état donné est égal au nombre de transi- 
tions depuis cet état. 

Le nombre de transitions à l'i-ième état qui se réalisent dans 
4 cm en 1 s vaut 


nent Ci (Te) + x DAT + miBiiPii. 


20* 
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Ici le premier terme représente le nombre de captures directement 
à l’i-ième niveau; le deuxième, le nombre de transitions spontanées 
depuis les états discrets plus élevés; le troisième, le nombre de 
transitions depuis le premier état sous l’action du raronnement dans 
la raie de Lyman. 

Depuis l’i-ième état il n’y a pratiquement que des transitions 
spontanées vers le bas. Le nombre de ces transitions dans 1 cm* en 
1 s est 


n; 11 À: 
En égalant les deux dernières expressions on obtient 


1-1 00 
n;, > A; = nent; (Te) + > Ray + RiBiipii 
Ki k=1+1 


(= 2, 3, 4, ...). 


La quantité p,; qui représente la densité de rayonnement dans la 
raie de Lyman ne nous est pas connue à l'avance. Examinons donc 
deux cas limites de l'équation (24.1). 

Dans le cas À supposons que l’épaisseur optique de la nébuleuse 
dans les raies de Lyman est très petite par rapport à 1. Alors, la 
densité de rayonnement p,; sera faible elle aussi. Donc, en négligeant 
le dernier terme de chacune des équations (24.1) on trouve: 


t— 1 oo 
R=1 Remi+i 


Dans le cas B qui pour les nébuleuses observées est bien plus 
proche de la réalité que le cas précédent, l'épaisseur optique de la 
nébuleuse dans les raies de Lyman est considérée comme très grande. 
Dans ce cas presque tous les quanta provenant de la transition 
i—> 1 sont absorbés lors de la transition inverse, c'est-à-dire n;A;, = 
= n1B;01;:. Par conséquent, au lieu du système d'équations (24.1) 
on a 

i— 1 00 
ni D Ain=nentCi(Te)+ À nnAn (i=3, 4, 5, ...). (24.3) 
R=2 Ræœit+i 

De la sorte, dans les deux cas nous avons abouti au système d’équa- 
tions algébriques linéaires par rapport aux nombres z, = n;/n.n*. 

Le système d'équations (24.3) a été résolu approximativement 
par Sillier qui a utilisé les 12 premières équations (i = 3, 4,...,14), 
en rejetant les autres. Le coefficient de recombinaison C; (T.) se 
calculait dans ces conditions selon la formule (23.7). 

Par la suite D. Menzel et H. Baker [5] ont envisagé les systèmes 
d'équations (24.2) et (24.3) en prenant une expression plus précise 
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pour le coefficient de recombinaison (avec un facteur de Gaunt 
différent de l'unité) et en tenant compte des niveaux plus élevés. 
Leurs tableaux donnent les valeurs de la quantité b, définie par 
la relation 

Xi 
hs RT, 


_ + 
m=bnr re 


(24.4) 
c'est-à-dire montrant de combien de fois la valeur de n;/n,n* dans 
les nébuleuses se distingue de celle à l’état de l'équilibre thermody- 
namique à la température 7. 

M. Seaton a obtenu une solution plus exacte des systèmes d’équa- 
tions (24.2) et (24.3). La quantité z; a été mise alors sous la forme: 


Ci+ N Qu 
h=1i+i1 ë æ 
= tit 2, (24.5) 
S Ain 
k=ko 


où À, = 1 dans le cas À et k, = 2 dans le cas B, tandis que les 

quantités Q@,;, (qui dépendent seulement des coefficients d’Einstein 

des transitions spontanées et des valeurs de k,) constituent les élé- 

ments de la « matrice en cascade ». Il est clair que la quantité Q;; 

détermine la probabilité pour que l’atome parvienne d’une façon 

quelconque au niveau à depuis le niveau k. Les valeurs de la quanti- 
Xi 


té be “le calculées par Seaton sont données dans le Tableau 32. 


Tableau 32 
Li 


Valeurs de la quantité be ’° 


Ts K 
i Cas A Cas B i Cas A Cas B 

10 000 | 20 000 | 10 000 | 20 000 10000 | 20 000 | 10 000 | 20 000 
2 0,193 | 0,315 — — 9 0,360 | 0,480 | 0,552 | 0,730 
3 0,213 | 0,332 | 0,668 | 1,013 | 10 0,376 | 0,494 | 0,563 | 0,735 
4 0,244 | 0,364 | 0,540 | 0,792 | 15 0,434 | 0,547 | 0,605 | 0,756 
5 0,273 | 0,394 | 0,519 | 0,739 | 20 0,472 | 0,580 | 0,635 | 0,772 
6 0,299 | 0,421 | 0,520 | 0,725 | 25 0,499 | 0,603 | 0,656 | 0,785 
7 0,322 | 0,443 | 0,529 | 0,722 | 30 0,520 | 0,621 | 0,673 | 0,795 
8 0,341 | 0,463 | 0,540 | 0,725 


Nous voyons que la quantité b; se distingue fortement de l'unité 
(et, comme il fallait s’y attendre, avec i—> oo, b;—> 1). Ceci peut 


310 NEBULEUSES GAZEUSES (CH. V 


donner l'impression que dans le sens de la distribution des atomes 
selon les états, les nébuleuses sont proches de l’équilibre thermody- 
namique. En réalité, il en est ainsi seulement pour les quantités 
niln.n* (pour i> 2 dans le cas À et pour i > 3 dans le cas B). Mais 
si l’on considère le degré d’excitation des atomes n;/n,, cette quantité 
est bien loin de sa valeur en équilibre thermodynamique. En effet, 
d’après les formules (23.14) et (24.4). 


Xi X] 


TU — Te Æi Q%Te Ke D4 ( 
7 = pW T.. b; ne . (24.6) 


La formule (24.6) se distingue sensiblement de la formule de Boltz- 
mann. La présence du petit facteur W dans le deuxième membre 
de (24.6) est particulièrement importante. Il s'ensuit que dans la 
nébuleuse le nombre d’atomes excités est très inférieur au nombre 
d’atomes dans l’état fondamental. 

Il convient de noter que le système d'équations (24.3) (tout 
comme (24.2)) qui détermine les populations des niveaux de l’atome 
d'hydrogène n'est pas tout à fait exact. En écrivant ce système on n'a 
pas tenu compte de la dégénérescence azimutale des niveaux, c'est-à- 
dire de la présence de plusieurs états à nombres azimutaux / diffé- 
rents affectés du nombre quantique principal i. En fait, au lieu du 
système (24.3) il faut écrire pour le calcul des nombres n;, le système 
d'équations suivant: 


i i 
\ V — 

nil [ 2 Ain + 2 Aunutr | = 
K=1 RST+2 


% 


= à LraursAne+na + Rau-nAra-ni + rer Cr (Te) (24.7) 
(=3, 4,5, ... l=0,1, 2, ...,i—1) 


Ici on a tenu compte de ce que les seules permises sont les transitions 
dans lesquelles le nombre ! change d’une unité. Le système d'équa- 
tions (24.7) a été envisagé dans plusieurs ouvrages. L'un des résultats 
obtenus est que la substitution du système (24.7) au système (24.3) 
n’aboutit pas à des modifications considérables des nombres d'’ato- 
mes ñn, (ni des intensités des raies d'émission). 

Les équations déterminant les populations des niveaux peuvent 
être établies non seulement pour l'hydrogène, mais aussi pour 
d’autres atomes. Cependant, pour les autres atomes (sauf les ions 
hydrogénoïdes) il est très difficile d'obtenir les quantités 4,; et 
Ci (T,). Dans ces cas les populations des niveaux ont donc été calcu- 
lées de façon approchée (voir [101). 

2. Intensités des raies d’émission. Connaiïissant les populations 
des niveaux d’atome on peut calculer l'intensité des raies d'émission. 
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Les calculs sont rendus bien plus faciles par le fait que les nébuleu- 
ses sont complètement transparentes au rayonnement dans les raies 
des séries subordonnées. Les intensités des raies dues aux recombinai- 
sons dans les spectres des nébuleuses dépendent des seuls coefficients 
de recombinaison C; (T.) et des coefficients des transitions spontanées 
A,;- De ce fait, en comparant la théorie aux observations on peut, 
en particulier, vérifier la justification des calculs de mécanique 
quantique de ces coefficients. Une telle vérification, qui’ présente 
un intérêt particulier dans le cas des atomes complexes, n’est possible 
que pour l'étude des nébuleuses grâce à l'extrême simplicité des 
conditions physiques qui y règnent. 

Nous allons établir maintenant les intensités des raies d'émission 
de l'hydrogène. La quantité de l’énergie émise par une nébuleuse 
dans la raie relative à la transition À — i en 1 s vaut: 


E,;= Ayihva ( n, dV, (24.8) 


où l'intégration porte sur tout le volume de la nébuleuse. Mettons le 
nombre d'atomes nr, sous la forme n, = z, (T.) n.n*, où la quantité 
zr (T.) se calcule d’après le système d'équations (24.2) ou (24.3). 
Si l’on admet que la température électronique ne varie pas dans la 
nébuleuse, alors au lieu de (24.8) on a 


Eni=2rAyihvir ( nen* dV. (24.9) 


L'intégrale qui figure dans la formule obtenue nous est inconnue, 
mais elle est commune à toutes les raies. La formule (24.9) rend 
donc possible le calcul des intensités relatives des raies d'émission. 

En particulier, d’après la formule (24.9) on peut trouver les inten- 
sités relatives des raies de Balmer, c’est-à-dire ce qu’on appelle le 
décrément de Balmer. En exprimant les intensités des raies de Baimer 
en intensités de la raie H, (selon l'usage) on obtient 


Eho ZhkAkoVok 4 
= ——_—"— , J4. 10 
E 5e Z4A soVos ( ) 


Le décrément de Balmer théorique calculé par Seaton est consigné 
dans le Tableau 33. 

Nous voyons que dans chacun des cas considérés le décrément de 
Balmer théorique dépend faiblement de la température électronique, 
et on peut pratiquement admettre qu'il est constant. Mais d'une 
nébuleuse à l’autre le décrément de Balmer observé change notable- 
ment et il est plus raide que dans le cas théorique (par exemple, 
pour de nombreuses nébuleuses le rapport entre les intensités des 
raies H, et H, est à peu près égal à 5). Comme il a été établi, la diver- 
gence entre la théorie et les observations est due surtout à l'absorp- 
tion sélective de la lumière dans l’espace, ce qui provoque le rougis- 
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Tableau 33 
Décrément de Balmer 


Cas B 


Te, K Obser. 
10 000 20 000 

He 1,91 1,99 2,71 2,79 2,77 

Hs 1 ,00 1,00 1 ,00 1,00 1,00 

H, 0,589 0,569 0,506 0.491 0,50 

Hs 0,378 0,356 0,298 0,282 0,26 

He 0,258 0,238 0,192 0,178 0,18 


sement des objets éloignés. De ce fait, justement, le rapport observé 
des intensités des raies H, et H, semble plus élevé qu'il ne l’est en 
réalité. Après la prise en considération de l'absorption de la lumière 
l'accord de la théorie (dans le cas B) et des observations devient satis- 
faisant. Ceci devient évident en examinant, par exemple, la dernière 
colonne du Tableau 33, où l’on trouve le décrément de Balmer obser- 
vé tenant compte de l'absorption de la lumière (décrément moyen 
pour 17 nébuleuses). 

Evidemment, en comparant les intensités théoriques et observées 
des raies dans les spectres des nébuleuses on peut déterminer l’ab- 
sorption de la lumière dans la Galaxie. Pour réaliser de telles opéra- 
tions il convient d'utiliser les données non seulement sur les raies 
de Balmer, mais aussi sur celles de Paschen. 

A l'heure actuelle, outre les calculs des intensités relatives des 
raies d'hydrogène dans les spectres des nébuleuses, on a également 
effectué des calculs approchés des intensités relatives des raies de 
certains autres atomes (en particulier, de He I et N IIÏ). 

3. Rôle des collisions. Les électrons libres produits par photo- 
jonisation des atomes possèdent une énergie cinétique assez grande. 
Cette énergie peut être dépensée pour l'excitation des atomes dans 
les collisions. Il est évident que plus le potentiel d’excitation d’un 
atome est petit, plus la part des électrons libres susceptibles d’exciter 
ces atomes est grande. Il s'ensuit que dans les nébuleuses les atomes 
à faibles potentiels d’excitation sont excités surtout par des chocs 
électroniques. Ainsi se produit, en particulier, l'excitation de la 
luminosité des nébuleuses dans les raies de « nébulium ». Toutefois 
les chocs électroniques ne peuvent pas influer de façon notable sur 
les populations des atomes à grands potentiels d’excitation. Nous 
allons maintenant examiner l'excitation par chocs électroniques 
des atomes d'hydrogène (dont les potentiels d’excitation doivent 
être rangés parmi ceux ayant des valeurs notables, mais néanmoins 
pas très grands). Les collisions qui entraînent la luminosité des né- 
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buleuses dans les raies de « nébulium» seront examinées en détail 
au paragraphe suivant. 

Soit, comme dans ce qui précède, rin.D; (T.) le nombre d'’exci- 
tations et rin.D. (T.), le nombre d'ionisations depuis l’état fonda- 
mental par collisions dans 1 cm* en 1 s. Les valeurs des quantités 


Tableau 34 
Valeurs des quantités D, (T,) et D _(T,) pour l'hydrogène 


T. K 10 000 20 000 40 000 
D. 231 10-15 89-10-12 23,2.40-10 
D: 6,32 6,65 3,05 
D, 1,50 1,86 0,92 

D, 0,435 0,69 0,404 
Ds 0,201 0,36 0,218 
De 25,7 5,31 6,25 


D; (T.) et D. (T.) pour l'hydrogène, calculées par O.Chamberlain, 
sont données dans le Tableau 34. Pour i >> 6, la valeur de la quan- 
tité D, est donnée approximativement par la formule 


Di= D, (+)"". (24.11) 


Pour calculer le nombre d'atomes dans différents états lors de 
l'excitation par collisions, nous devons composer des équations de 
stationnarité analogues aux équations (24.3). Dans notre cas, au 
lieu du nombre de recombinaisons n.n*C;, il faut écrire le nombre 
de collisions n,n.D;. On obtient donc au lieu de (24.3): 


î— 1 00 
ri À An = rreD: T)+ 2 mA (ë=3, 4, 5. ...). (24.12) 


La résolution des équations (24.12) permet de trouver les quanti- 
tés ni/nin., puis encore les intensités relatives des raies d'émission. 
Le décrément de Balmer calculé par Chamberlain est donné dans le 
Tableau 35. 

La comparaison des Tableaux 33 et 35 montre que dans le cas des 
excitations des atomés par collisions le décrément de Balmer s'avère 
plus raide que dans le cas de l'excitation par ionisations et recombi- 
naisons. Ceci a suggéré l’idée que dans les spectres des nébuleuses 
planétaires le décrément de Balmer raide est dû non seulement 
à l’absorption de la lumière dans la Galaxie, mais encore à l’influen- 
ce des collisions sur les populations des niveaux atomiques. Tou- 
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Tableau 35 
Décrément de Balmer lors de l'excitation par 
collisions 

TK | 10 000 | 20 OOU #0 000 
Ho 5,76 4,79 4.96 
H; 1.00 1,00 1,00 
H; 0,291 0,347 0.383 
Ha 0,136 0,169 0,194 
H: 0,076 0,097 0,112 


tefois. comme on le montre sans peine, cette influence ne peut pas 
être grande si les électrons libres apparaissent par photo-ionisations 
des atomes d'hydrogène. En effet, chaque quantum L. de l'étoile 
absorbé par la nébuleuse engendre par recombinaison un quantum de 
Balmer, alors que les électrons libres sont loin de pouvoir entrer tous 
en collision susceptible de faire apparaître un tel quantum. Ceci 
provient d'abord du fait qu’à une température de l’étoile de l’ordre 
de quelques dizaines de milliers de kelvins l'énergie moyenne de 
l'électron arraché ne constitue qu'une petite fraction de l'énergie 
d’excitation des niveaux d'hydrogène. D'autre part, une partie impor- 
tante de l'énergie des électrons libres est dépensée pour exciter la 
luminosité de la nébuleuse dans les raies de « nébulium ». Enfin, 
comme le montre le Tableau 34, dans les collisions inélastiques des 
électrons libres avec les atomes d'hydrogène la partie essentielle de 
l'énergie est dépensée pour exciter la raie L,. et non pas pour exciter 
les raies de Balmer. De la sorte, il faut reconnaître que l’énergie des 
électrons libres ne suffit pas pour produire par collisions la même 
luminosité dans les raies de Balmer que celle due aux recombinai- 
sons. 

4. Masses et densités des nébuleuses. D’après la luminosité d’une 
nébuleuse dans les raies d'hydrogène on peut déterminer la con- 
centration des atomes d'hydrogène dans la nébuleuse. A cet effet 
il faut appliquer la formule (24.9) qui détermine l'énergie émise par 
la nébuleuse dans la raie donnée. L'application de cette formule 
à la raie de Balmer relative à la transition 4 — 2 donne 


Eye = 2pAphVan nent dV. (24.13) 


L'hydrogène étant l'élément le plus abondant et comme dans la 
partie lumineuse de la nébuleuse il se trouve surtout à l'état ionisé, 
on peut admettre que n. = n*. La formule (24.13) peut donc s’écrire : 


E, = ZkAroh Vent 2V, (24.14) 
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où nr* est le nombre moyen de protons dans 1 cm“ et F, le volume de 
la partie lumineuse de la nébuleuse. La formule (24.14) entraîne 


LL 7 ER 9 F 
nt == V Ava r - (24.15) 


L'évaluation de la quantité n* dans les nébuleuses planétaires 
d’après la formule (24.15) conduit à des valeurs de l’ordre de quel- 
ques milliers. Avec ces valeurs de n2* la formule d'ionisation donne 
pour le degré d'ionisation des atomes d'hydrogène n‘/n, Æ 10. 
Par conséquent, le nombre d’atomes d'hydrogène neutres dans 1 cm“ 
est en moyenne de quelques unités. 

Connaissant la quantité 7 * on peut calculer la masse de la partie 
lumineuse de la nébuleuse, qui est 


M = mun*V, (24.16) 


où my est la masse d'un atome d'hydrogène. En portant (24.15) 
dans (24.16) on trouve 


f — EneV 


L'énergie émise par la nébuleuse dans la raie de Balmer donnée 
constitue une certaine fraction 6, de la magnitude visuelle de la 
nébuleuse L. c'est-à-dire Ey2 — ôL. Donc au lieu des formules 
(24.15) et (24.17) on a 


p=mant = C y + , (24.18) 
M=C V LV, (24.19) 
où 
— Om — 
C=mna)/ —— A (24.20) 


Pour la plupart des nébuleuses on peut admettre que les magnitu 
des visuelles sont déterminées surtout par ce rayonnement dans les 
raies N, et N, (ne font exception que les nébuleuses à fort spectre 
continu, qui seront examinées au Chapitre VII). Alors, grosso modo, 
la quantité 6,, présente le rapport de l'intensité de la raie donnée 
à l’intensité des raies N, + N,. Par exemple, lorsque la raie N, est 
trois fois plus brillante que H3;, la quantité 6., est égale à !/,. 
Dans ce cas C — 1,5-10-!° . Certes, la quantité 6,, varie quelque peu 
d'une nébuleuse à 1’ autre, mais cela influe peu sur la valeur de C, 
puisque Ô.4 figure dans la formule (24.20) sous le signe du radical 
Aussi en première approximation peut-on admettre que le facteur C 
soit constant pour toutes les nébuleuses envisagées. 
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Les formules (24.18) et (24.19) ont été obtenues pour la première 
fois par V. Ambartsoumian. On les applique pour déterminer les 
masses et les densités des nébuleuses planétaires : 


M = 0,01 Mo, 
p & 10-°0 g/cmÿ. 


M et p sont des valeurs moyennes. Les masses et les densités des 
nébuleuses planétaires isolées peuvent probablement être des dizai- 
pes de fois différentes des valeurs moyennes indiquées. 

Les densités des nébuleuses diffuses sont en moyenne légèrement 
plus faibles que celles des nébuleuses planétaires (d’un ou deux ordres 
environ). Pour ce qui est des masses des nébuleuses diffuses, elles 
varient dans de très larges limites, depuis une faible fraction de la 
masse du Soleil jusqu'à plusieurs milliers de sa masse. Par exemple, 
la masse de la nébuleuse Oméga est de l’ordre de 500 AG. 

Il convient de souligner que la valeur de la masse donnée par la 
formule (24.19) concerne seulement la partie de la nébuleuse qui 
brille dans les raies d'hydrogène. Cette valeur représente la masse de 
la nébuleuse tout entière dans le seul cas où son épaisseur optique 
au-delà de la limite de la série de Lyman est inférieure à l'unité. 

Pour calculer les densités et les masses des nébuleuses d’après 
les formules (24.18) et (24.19) il faut connaître les distances qui 
nous en séparent. Or, les distances jusqu'aux nébuleuses planétaires 
sont mal connues ; il s'ensuit que leurs densités et masses s’obtiennent 
avec certaines erreurs. Si l’on note À la distance à la néhuleuse, les 
formules citées montrent que p= R-!= et M=< R°/°. Par consé- 
quent. l’erreur dans la distance influe peu sur la valeur de la densité, 
mais beaucoup sur la valeur de la masse. 

Il est intéressant de noter que la faible dépendance de R de- 
vant NM a permis à J. Chklovski d'utiliser la formule (24.19) pour 
déterminer les distances aux nébuleuses planétaires sous l’hypothèe- 
se que leur masse est constante. Nous avons, évidemment, 


Ferme RSq 
et 
Le 12 R°@1, 
où rest le rayon de la nébuleuse ; ç, son rayon en mesure angulaire; 
I. son éclat superficiel. La formule (24.19) donne 
M/S 


En appliquant la formule (24.21) Chklovski a composé le cata- 
logue des distances aux nébuleuses planétaires. A cet effet le coeffi- 


cient de proportionnalité de la formule (24.21) a été déterminé à l’ai- 
de des parallaxes statistiques. Comme nous l’avons déjà dit, la 
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masse A1 était considérée comme constante pour toutes les nébuleu- 
ses. Or, la quantité À varie même pour un seul objet, lorsque la 
zone H II augmente en fonction de l'expansion de la nébuleuse. 
La quantité À] reste constante avec le temps seulement pour les 
nébulcuses de faible épaisseur optique dans le continuum de Lyman. 
Pour cette raison le catalogue mentionné concerne précisément ces 
nébuleuses. 

Pour certaines des nébuleuses les plus proches de nous les distan- 
ces ont pu être déterminées par la méthode trigonométrique. Elles 
concordent d'une façon satisfaisante avec les distances calculées 
d’après la formule (24.21). Ceci témoigne du fait que les masses des 
nébuleuses planétaires ne se distinguent pas beaucoup entre elles. 


$ 25. Raiïes interdites 


1. Conditions nécessaires à l’apparition des raies interdites. Les 
spectres des nébuleuses gazeuses présentent de nombreuses raies 
interdites dues à différents atomes et ions:OI,OII,OIII,NI,NII, 
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Fig. 32 


S II, etc. Les plus intenses sont les raies nébulaires principales N, 
et N, de l'oxygène deux fois ionisé (de longueurs d'onde respectives 
5006 et 4959 À). Parmi les autres raies interdites il convient de 
signaler la raie 4363 À de l'oxygène deux fois ionisé, le doublet violet 
3726 et 3729 À de |’ oxygène une fois ionisé, le doublet rouge 6548 
et 6584 À de l'azote une fois ionisé. Les schémas des niveaux énergé- 
tiques des ions cités sont donnés par la figure 32. 

On sait que les raies « interdites » se distinguent des raies « per- 
mises » par la petitesse extrême des probabilités des transitions. Les 
coefficients d'Einstein des probabilités des transitions spontanées 
pour les raies permises sont de l’ordre de 105 s-!, pour les raies in- 
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terdites ils sont des millions et des milliards de fois plus petits. Le 
Tableau 36 donne à titre d'exemple les coefficients des probabilites 
des transitions spontanées de certaines raies interdites des ions 
OIII, NIl et OI calculés par Harstang. 


Tableau ‘6 


Coefficients des probabilités des transitions spontanées de certaines 
raies interdites 


O1II] N 11 O 1 
Transition EE — 
À, À A À, À A 2. À A 
3P.-1D, 5006 ,84 0,021 658: ,4 0,0030 6300 ,2: 0,0069 
SP,-1D, 4958.91 0,0071 6548 ,1 0,00103 6363 ,88 0,0022 
3P5- Ds 49:31 ,0 1,9-107S 6527 ,4 &,2-107° 6392 1,1-10-5 
1D,-150 43643,21 1,6 5754,8 1,08 5577,35 1,28 


Dans les spectres stellaires ordinaires les raies interdites ne sont 
pas observées, tandis que dans les nébuleuses gazeuses elles sont 
comparables en intensité avec les raies permises. À quoi donc est 
due cette différence ? 

Nous avons retenu que les raies interdites (appartenant, il est 
vrai, à des ions tout à fait différents) sont présentes également dans 
le spectre de la couronne solaire. En étudiant la couronne (au $ 17) 
nous avons établi quelles conditions sont nécessaires pour leur appa- 
rition. Il est évident que de telles conditions doivent également se 
réaliser dans les nébuleuses gazeuses. 

Nous avons établi que les raies interdites intenses ne peuvent 
apparaître qu'à partir des états métastables, c’est-à-dire des états à 
partir desquels il n°y a pas d’autres transitions vers le bas hormis les 
transitions interdites (sinon les transitions permises seraient bien 
plus fréquentes que les transitions interdites). Mais la durée de vie 
d’un atome à l’état métastable est très grande (pour un ion O** à 
l'état D., par exemple, depuis lequel sont émises les raies N, et 
N, elle est de 38 secondes). Par conséquent, pour que les transitions 
spontanées puissent avoir lieu depuis un état métastable, il faut 
que pendant une longue durée l'atome ne subisse pas de perturba- 
tions quelles qu’elles soient : ni action du rayonnement, ni collisions. 
Ceci signifie que l’apparition des raies interdites nécessite une fai- 
ble densité de rayonnement et une faible densité de matière. 

L'absence de raies interdites dans les spectres stellaires témoigne 
de ce que dans les atmosphères des étoiles ces conditions ne sont pas 
observées. Au contraire, la présence de raies interdites très intenses 
dans les spectres des nébuleuses gazeuses permet de conclure que 
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dans ces objets la densité de rayonnement et de matière est faible 
à l'extrême. 

Les conditions nécessaires à l'apparition des raies interdites peu- 
vent être exprimées sous la forme de certaines inégalités. Pour les 
obtenir examinons un atome possédant trois niveaux énergétiques. 
Admettons de plus que la transition du deuxième état vers le pre- 
mier est interdite (c'est-à-dire que le deuxième état est métastable), 
alors que les transitions du troisième état vers le bas sont permises. 
Dans ce cas, A: A1, A 30- 

L’excitation d’un atome peut avoir lieu aussi bien sous l’action 
du rayonnement que par collisions. Il est évident que le nombre 
d’excitations du deuxième niveau sera selon l’ordre le même que le 
nombre d’excitations du troisième niveau. Par conséquent, la raie 
interdite sera comparable en intensité avec les raies permises, si les 
transitions depuis le deuxième état sont surtout spontanées. 

Le nombre de transitions spontanées depuis le deuxième état dans 
1 cm“ en Î s est égal à n.4,,. En même temps des transitions depuis 
le deuxième état peuvent avoir lieu sous l’action du rayonnement ; 
parmi celles-ci dans le cas considéré les transitions vers le haut se- 
ront bien plus fréquentes que les transitions vers le bas (du fait que 
les coefficients B;, sont proportionnels aux coefficients À4,;). Le 
nombre de transitions 2 — 3 lors de l'absorption du rayonnement 
est égal à 7,.B,:p:4. Par conséquent, pour que le rayonnement n'en- 
trave pas les transitions spontanées depuis l'état métastable, il 
faut que soit observée la condition 


Au © BosPes- (25.1) 


Mettons la densité de rayonnement sous forme de p,; — Wp£,, où 
p*., est la densité de rayonnement dans l'atmosphère de l'étoile et 
W, le facteur de dilution du rayonnement. Alors, au lieu de l'iné- 
galité (25.1) on obtient 


An > WB:3023. (25.2) 


Les transitions depuis le deuxième état sont également possibles 
lors des collisions avec les électrons libres. Notons ».b., le nombre 
de chocs de première espèce dans 1 cm* en 1 set n.a:,, le nombre de 
chocs de deuxième espèce. Les chocs de première espèce pouvant se 
produire seulement avec les électrons dont l’énergie dépasse l'éner- 
gie d’excitation de l’atome hv., et les chocs de deuxième espèce. 
avec les électrons d’une énergie quelconque, ordinairement 4a.,, > 
S b:s. Ainsi, pour que les collisions n’entravent pas l’émission des 
quanta dans la raie interdite, il faut observer l'inégalité: 


An © an. (25.3) 


La quantité a,, peut être mise sous la forme a;, — n,0:j0, où n. 
est la concentration des électrons libres; ©:,, la section efficace 
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movenne des chocs de deuxième espèce ; v, la vitesse moyenne d'un 
électron libre. Au lieu de (25.3) on a donc 


Au D ReOoV- (25.4) 


Les inégalités (25.2) et (25.4) expriment les conditions nécessai- 
res à l'apparition des raies interdites comparables en intensité 
avec les raies permises. 

Dans les nébuleuses gazeuses les quantités W et nr. sont extrè- 
mement petites. Il s'ensuit que les inégalités (25.2) et (25.4) sont 
observées même pour des raies à valeurs très faibles de À,,, c’est-à- 
dire des raies interdites par les règles de sélection très rigoureuses. 

D'après la présence des raies interdites dans les spectres des né- 
buleuses on peut, à l’aide des inégalités citées, évaluer les limites 
supérieures des quantités W et n.. Par exemple, d’après le Ta- 
bleau 36, pour les raies N, et N. on a A:, — 0,028 s-!. Ensuite, pour 
une estimation grossière, on peut adopter 6: & 10716 cm°; v & 
= 108 cm/s. D’après l’inégalité (25.4) on trouve donc que dans une 
nébuleuse n, € 10% cm. Bien entendu, les raies N, et N, seront 
visibles également avec n, Æ 10% cm”, mais dans ce cas la popula- 
tion du deuxième niveau sera déjà réduite par les chocs de deuxième 
espèce. Avec nr, > 10% cm* les chocs de deuxième espèce « amorti- 
ront » les raies. 

Nous avons vu que dans les nébuleuses les conditions sont telles 
que les atomes qui tombent dans l’état métastable peuvent y de- 
meurer très longtemps (jusqu’à la transition spontanée vers le bas). 
Ainsi, un nombre énorme d'atomes doit s’accumuler aux états mé- 
tastables. Evidemment, ce processus doit avoir lieu non seulement 
dans les nébuleuses, mais aussi dans les objets à faible valeur des 
quantités W et n.. 

Soulignons que ce n’est que grâce à l'accumulation des atomes 
aux états métastables que les raies interdites intenses sont émises, 
car l’intensité d’une raie est proportionnelle au nombre d’atomes à 
l’état initial et aux probabilités de la transition spontanée corres- 
pondante, alors que les probabilités des transitions spontanées de- 
puis les états métastables sont très petites. 

Par ailleurs, l’accumulation des atomes aux états métastables 
peut faire apparaître des raies d'absorption pour lesquelles ces 
états sont des niveaux inférieurs. Un exemple peut en être fourni 


par la raie d'absorption À 3889 À, dont le niveau inférieur est l’état 
métastable 2%$S de l’hélium. En particulier, cette raie est observée 
dans le spectre de l’étoile #, Orion de la nébuleuse d’Orion. 

Les conditions nécessaires à l’apparition des raies interdites et 
de l’accumulation des atomes aux états métastables ont été soumises 
à un examen détaillé par V. Ambartsoumian [6]. Ce problème se 
présente non seulement lorsqu'on étudie les nébuleuses gazeuses, 
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mais encore dans l'exploration de certains autres objets : enveloppes 
des novae, comètes, etc. 

2. Probabilités des collisions. La plupart des raies interdites dans 
les nébuleuses gazeuses apparaissent sous l'effet de l'excitation des 
atomes par choc électronique. Pour tous les calculs relatifs au rayon- 
nement des nébuleuses dans les raies interdites il est donc nécessaire 
de connaître les probabilités des collisions inélastiques des atomes 
avec les électrons libres. 

Considérons les transitions d’un atome entre les états à et j sous 
l’action des chocs électroniques. Le nombre de chocs de première 
espèce dans À cm° en 1 s sera noté n,b;;. Ces chocs déterminent la 
transition d’un atome de l’état inférieur à vers l’état supérieur j au 
prix de l’énergie de l’électron. Le nombre de chocs de deuxième espèe- 
ce dans 1 cm° en 1 s est noté n;a;;. De tels chocs engendrent des 
transitions inverses, l’énergie de l'excitation de l'atome étant alors 
transmise à l’électron. 

Les quantités b;,; et a;;, caractéristiques des probabilités des 
collisions inélastiques, sont liées entre elles par une relation simple. 
Pour l'obtenir considérons l’état de l’équilibre thermodynamique. 
Dans ce cas, d’après le principe du bilan détaillé, on a 


UT = nya ;i. (25.5) 


Mais en équilibre thermodynamique la distribution des atomes selon 
les états est donnée par la formule de Boltzmann. On tire donc de 
(25.5) : 


\ 


Rvy 


b;; = A ji 53 e ÀT.. (25.6) 
£i 

Evidemment, la relation obtenue est justifiée dans tous les cas de la 

distribution maxwellienne des électrons selon les vitesses à la tem- 

pérature T. 

La quantité a;; dépend très faiblement de la température du gaz 
électronique, car les chocs de deuxième espèce peuvent être réalisés 
par les électrons à n’importe quelle vitesse (dans ce cas l'électron ne 
dépense pas de l'énergie, mais en reçoit). Au contraire, la quantité 
b;, dépend dans une très forte mesure de la température. étant d’au- 
tant plus grande que T est plus élevée. Ceci est dû au fait que les 
chocs de première espèce ne peuvent être produits que par les élec- 
trons dont l’énergie est supérieure à l’énergie d'excitation de l’ato- 
me. Dans l’expression (25.6) la dépendance entre b,; et la tempéra- 
ture est donnée surtout par le terme exponentiel. 

Les quantités a;; et b,, sont exprimées à l’aide des sections effi- 
caces pour les collisions des atomes avec les électrons. Soit o;; (v) 
la section efficace pour le choc de première espèce entre un atome 
et un électron libre à la vitesse v et n.f(v) dv, le nombre d'électrons 


24—01064 
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dont les vitesses s’échelonnent entre v et v + du dans 1 cm°. Nous 
avons évidemment : 


biy=n. | 04, (v) vf (v) &, (25.7) 


ve 
où mv/2 = hv;;. Pour a;; on obtient d’une façon analogue: 
Œji= le ( GO; (v) vf (v) dv. (25.8) 


(4 


Sur la base des calculs mécano-quantiques on peut admettre que 
dans le cas des états métastables les sections efficaces des collisions 


sont inversement proportionnelles à l'énergie de l’électron. La 
quantité o;; (v) peut donc s'écrire: 


h3 Qi, i) 
&nm? gi ? 


c:y(0) = (25.9) 
où (2 (ë, j) est la section efficace adimensionnelle (de l’ordre de l'uni- 
té). La quantité o;;(v) est donnée par une formule analogue en subs- 
tituant g; à gi. 

En portant (25.9) dans (25.7) et en utilisant l'expression max- 
wellienne (23.6) de la fonction f (v), on obtient: 


Rx; ; 
: h2 m__ 12 Q(i. j) TT 
bi le Tme 27kTe | £i S = 
hv: 
., 7 
—8,54.10-6 2 RD URTe.  (25,10) 
Te gi 
Pour a;; on trouve: 
— Ao-6 "te LG) 25 
USE 8,04 10 VTe F7 . (2 .11) 


Les valeurs de Q (i, j) ont été calculées par M. Seaton pour plu- 
sieurs ions. Une partie des résultats obtenus est consignée au Ta- 
bleau 37. 

Les valeurs calculées de Q (i, j) ne diffèrent probablement pas 
plus de 40 % des valeurs exactes, les estimations (chiffres entre pa- 
renthèses), pas plus de deux fois. 

3. Intensités des raies interdites. Si nous connaissons les proba- 
bilités des collisions qui excitent les états métastables et les coeffi- 
cients d'Einstein des transitions spontanées depuis ces états, nous 
pouvons calculer aisément les intensités des raies interdites. Ces 
calculs sont sensiblement simplifiés du fait de la transparence totale 
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Tableau 37 
Sections efficaces des collisions 

Configura- | Ion Q (1, 2 Q (1, 3) | Q (2, 3) 
NII 2,39 0,223 0,46 

9? OIII 1,73 0,195 0,61 
P FIV (4.24) (0,472) (0,58) 
Ne V (0,84) (0,157) 0,53 

OII 1,44 0,218 1,92 

2ps FIII (1,00) (0,221) (3,11) 
P Ne IV (0,68) (0,234) (3,51) 
Na V 0,43 (0,255) (3,49) 

FII (0,95) (0,057) 0,17 

2 1 NeI]l 0,76 0,077 0,27 
P Na IV (0,61) (0,092) (0,30) 
Mg V 0,54 (0,112) (0,30) 


des nébuleuses au rayonnement dans les raies interdites, définie 
par l'extrême petitesse du coefficient d'absorption atomique dans 
ces raies. 

Pour calculer l'intensité des raies il faut trouver les populations 
des niveaux énergétiques. Pour l'instant nous nous bornerons à 
l'examen des trois niveaux inférieurs de l’atome. La figure 32 montre 
que dans les cas présentant le plus d'intérêt ceci est parfaitement 
suffisant. 

En tenant compte des transitions sous l’action des collisions et 
des transitions spontanées, on obtient pour le deuxième et le troi- 
sième états de l'atome les équations de stationnarité suivantes: 


lo (A51 + ga + V3) = 74042 + 3 (A3o -+ G3o), | 


(25.12) 
3 (A31 + A3o + Gi + Age) = Rabi3 + Noos. 


En résolvant ces équations par rapport à #7, et n, on trouve: 


_ (As1 + Âge + aa + a32) bis + (432 Age) Dia 5) 
la (431 + 439 + G31 + 43e) (Ao1 + do) + (431 + 031) 0e ? (25.18) 
_ Di13 (A1 + doi + Des) + Diodes ‘)® 
Pa An dos an Ha) An tan) tn ann * (7-14) 


Les formules (25.13) et (25.14) sont valables pour toutes concen- 
trations des électrons libres #,, dont dépendent les quantités a;; et 
b;;. Dans les deux cas limites, pour de grandes et petites valeurs de 
ne, ces formules deviennent sensiblement plus simples. 

Pour de grandes valeurs de nr, nous pouvons négliger les transi- 
tions spontanées par rapport aux transitions par collisions. On 
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voit sans peine que dans ce cas, comme il fallait s’y attendre, on 

obtient la distribution de Boltzmann des atomes selon les états. Par 

exemple, en utilisant les relations (25.6) on tire de la formule (25.13) : 

_ Vie 
(as1 + G3o) bis Gsods £e RT 92 

= PS e ‘ee. 25.19. 

7 1 (ay1 + 432) A21 + Gs1b23 A 81 9.1 

Pour de petites valeurs de », nous pouvons négliger par rapport aux 

transitions spontanées toutes les transitions depuis les états excités 

par collisions. Dans ce cas les formules (25.13) et (25.14) se mettent 
sous la forme: 


l2 = = | bio + ee S— bas) , (25.16) 
_ _ Nabis 5 
ST TE A (25.17) 


Dans les nébuleuses gazeuses, sauf certaines exceptions, c'est le 
deuxième des cas examinés qui se réalise, c’est-à-dire les popula- 
tions des états métastables sont déterminées par les formules (25.16) 
et (25.17). 

Les expressions obtenues pour les populations des niveaux ren- 
dent possible le calcul des intensités des raies interdites. Cherchons, 
par exemple, le rapport des intensités des raies qui apparaissent 
dans les transitions 2 — 1 et 3— 2. En appliquant les formu- 
les (25.13) et (25.14) on obtient 


Eu _ NaÂo1Vio _— 


Es2 NsA3aVes 
— is, (Ant Aset as1t G5e) bis-t(Ase as) Dis (25.48) 
TT VesAge b13 (Ao1 + le + bes) + b12023 . Je 


Pour de fortes concentrations des électrons libres cette formule en- 
traîne : 
RVes 
Pui — Vifer Be Qté, (25.19) 


Ese | VesÂse Es 


Pour de petites valeurs de n. la formule (25.18) donne: 


Es __ Vis As Die = 
Rss LE +1)55 +1]. (23.20) 
Les formules déduites pour les intensités des raies interdites seront 
appliquées par la suite non seulement aux nébuleuses gazeuses, mais 
encore aux enveloppes des novae. 

Nous avons déjà dit que les petites valeurs de n,, et donc les 
petites valeurs de W, s’accompagnent d’une forte aecumulation des 
atomes aux états métastables. Ceci est tout à fait clair des formu- 
les (25.16) et (25.17), d’après lesquelles la population du niveau 
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excité est d'autant plus grande que la probabilité des transitions 
spontanées depuis cet état est petite. Si nous admettions que la 
transition du deuxième état vers le bas est interdite, et les transi- 
tions depuis le troisième état permises, le nombre d’atomes au deu- 
xième état serait considérablement plus grand qu’au troisième 
état. Autrement dit, la population d'un niveau métastable est 
notablement supérieure à celle d’un niveau ordinaire. Pour ce qui 
est de l'intensité de la raie interdite, la formule (25.20) montre 
qu'elle est environ du même ordre que l'intensité d’une raie per- 
mise. 

4. Températures et concentrations électroniques. L'intensité d’une 
raie interdite d’un atome quelconque dans le spectre d’une nébu- 
leuse dépend de la quantité de ces atomes, de la concentration des 
électrons libres et de la température du gaz électronique. D’après 
les intensités des raies interdites observées dans le spectre de la 
nébuleuse on peut donc déterminer les valeurs des grandeurs indi- 
quées. 

Pour établir la température électronique d'une nébuleuse on re- 
court largement à la méthode fondée sur la mesure des intensités re- 
latives des raies interdites de l’ion O III. Cet ion possède deux 
états métastables; les transitions depuis ces états font apparaître les 
raies À 4363À et N, +N, (voir fig. 32). L'excitation des états men- 
tionnés est réalisée par choc électronique. Puisque pour exciter la 
luminosité dans la raie À4363À un électron doit posséder une énergie 
plus grande que celle nécessaire pour exciter la luminosité dans les 
raies N, et N., le rapport des intensités de ces raies, c’est-à-dire 
E y :263' Ésia Nes doit augmenter en fonction de T.. 

Les formules obtenues ci-dessus pour les populations des états 
métastables et pour les intensités des raies interdites peuvent être 
appliquées directement à l’ion O III. Appelons les trois états infé- 
rieurs de cet ion (un état fondamental et deux états métastables) états 
1, 2 et 3. Si l’on admet que la concentration des électrons libres 
dans la nébuleuse est faible, le rapport des intensités des raies 
N,+N. et ÀA4363À sera déterminé par la formule (25.20). 

Passons ici de b;; à a;; en appliquant la relation (25.6). Ceci 
nous permettra d'exprimer sous une forme explicite la dépendance 
du rapport entre les intensités des raies N,+N. et À4363A, d’une 
part, et la température de l’autre, du fait que les quantités a;; ne 
dépendent presque pas de T,. Après avoir effectué le passage indi- 
qué, on trouve 


RV, 


ÆENi4Ne Vis (+ + j) En ee + 1]. (25.21) 


E}, 3962 Vs A3 als 


La formule (25.21) a été obtenue pour la première fois par Ambar- 
t soumian [6]. Les sections efficaces des collisions n'étant pas connues 
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à l'époque, il a admis que g,a,,/g54s Æ 1. Maintenant, en utilisant 
la formule (25.11) et le Tableau 37 on obtient Lao/Ea0m — 
= ( (1, 2}/Q (1, 3) = 8,9. Compte tenu également de ce que dans 
notre cas As17/43 = 0, 14, on a au lieu de (25.21): 


E 33000 
NitNe_ __ Te 97 9: 
Eine — 8,74e . (25.22) 
Cette formule rend justement possible le calcul de 7, d' après le 
rapport des intensités des raies N,+N, et À 43634 obtenu d' après 
les observations. 

La méthode exposée de la détermination des températures élec- 
troniques des nébuleuses a été utilisée dans les ouvrages de Menzel 
et de ses collaborateurs [9]. Pour un grand nombre de nébuleuses ils 
ont obtenu des valeurs de 7, dans l'intervalle de 7000 à 25 000 K. 
Ces valeurs se distinguent peu de celles fournies par l'examen du bi- 
lan énergétique des électrons libres (voir $ 23). 

Si la concentration électronique dans une nébuleuse n’est pas 
petite, les populations des niveaux métastables subissent l'influen- 
ce des chocs de deuxième espèce. Dans ce cas le rapport des inten- 
sités des raies N,+N. et À 4363 À sera déterminé par la formule 
(25.18). En utilisant au lieu de la formule (25.18) les formules 
(25.10) et (25.11), ainsi que les Tableaux 36 et 37. on obtient la 
formule approchée : 


E 433000 11 2,67-105 NT. 
QUE — 0,0753e Te ———— , (25.23) 
2À 1363 1-L 2300 V7. 
ne 


Comme il fallait s'attendre, pour de petites concentrations électro- 
niques (approximativement pour n, << 10° cm”, si T. est de l’ordre 
de 10* kelvins), la formule (25.23) se transforme en formule (25.22). 
Avec l’augmentation de », le rôle des chocs de deuxième espèce croît 
et le rapport des intensités des raies devient dépendant non seule- 
ment de 7 ,, mais encore de n,.. Cependant, pour de grandes valeurs 
de n, (approximativement pour #4 >> 10° cm) le rapport des in- 
tensités des raies dépend de nouveau seulement de 7, et est déter- 
miné par la formule 
33000 


Ste — 0,0753e Te , (25.24) 
À 4363 

On peut obtenir cette formule immédiatement de la formule (25.19) 
en y portant les valeurs numériques des paramètres. Dans ce cas les 
transitions par collisions sont plus fréquentes que les transitions 
spontanées et la distribution des atomes selon les niveaux est celle 
de Boltzmann. 
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Pour déterminer la température électronique d'une nébuleuse 
par rapport aux intensités des raies interdites on peut utiliser non 
seulement l'ion O III, mais aussi d’autres ions, et en particulier 
l'ion NII qui possède deux états métastables émettant la raie 
15755A et le doublet À6548A et À 6584 À. En appliquant la formu- 
le (25.18) à l'ion N II on obtient: 


E 25000 4+4,98.40 VTe 

ZX6560 — D 0162e Ÿe ——©— 

En 5356 1+ 320 V Te 
n 


C 


Pour de petites et grandes vaieurs de n, on peut, d'après cette for- 
mule, calculer la température T', sans connaître n.. 

Dans le cas des valeurs intermédiaires de », (lorsque les chocs de 
deuxième espèce interviennent dans les populations des niveaux 
métastables, mais la distribution de Boltzmann des atomes selon 
les niveaux n’est pas encore établie), le rapport des intensités des raies 
interdites dépend non seulement de 7., mais encore de n.. Dans ce 
cas en appliquant simultanément les formules (25.23) et (25.25) on 
peut essayer de calculer aussi bien les températures électroniques 
que la concentration électronique. Cependant, l’emploi de ce mode 
de recherche de 7, et n, est relativement rare car dans la plupart des 
nébuleuses la concentration électronique est petite (comme nous 
l'avons établi au $ 24, n. = 105 à 10* cm”). 

Il est plus commode de déterminer la concentration électronique 
dans les nébuleuses d’après les intensités des raies À3726 et À3729A 
appartenant à l’ion O II. Si les niveaux de départ de ces raies sont 
considérés comme états 2 et 3, le rapport des intensités des raies 
sera donné par une formule analogue à (25.18) (en substituant v,344 
à V:2439). En portant dans cette formule les valeurs numériques des 
paramètres on obtient: 


1 
E. 1443 VTe 
ÈS 0,85 —"—. (25.26) 
Ey 3726 1410 VTe 

ne 


On voit que dans la formule (25.26) ne figure pas le terme exponen- 
tiel contenant la température, caractéristique des formules (25.23) 
et (25.25). Ceci s'explique par la proximité des états 2 et 3 dont il 
s'ensuit que hv,, € kT.. La formule (25.26) permet de calculer la 
concentration électronique sans connaître exactement la tempéra- 
ture électronique. Toutefois, la formule (25.26) n'est vérifiée que 
pour des températures relativement basses. Pour les températures 
plus élevées il faut également tenir compte des niveaux situés plus 
haut, c’est-à-dire envisager un atome possédant cinq niveaux d’éner- 
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gie. La détermination de la concentration électronique par cette 
méthode a été effectuée par M. Seaton et D. Osterbrock. 

Il est intéressant de noter que la concentration électronique ob- 
tenue par rapport aux intensités des raies interdites ne dépend pas 
des distances aux nébuleuses. D'autre part, la concentration électro- 
nique déterminée d’après les intensités des raies de Balmer, c'est-à- 
dire d’après la formule (24.15), dépend de cette distance. Il est donc 
possible d'établir les distances aux nébuleuses en comparant les 
concentrations électroniques déterminées par les méthodes indiquées. 
Pour l’instant ce moyen ne fournit pas de résultats sûrs, mais 
probablement il est susceptible d’être perfectionné. 

9. Composition chimique des nébuleuses. D'après le rapport des 
intensités des raies d’atomes différents dans le spectre on peut dé- 
terminer la teneur relative de ces atomes dans une nébuleuse. Ces 
déterminations peuvent être effectuées aussi bien d’après les raies 
dues aux collisions que d’après les raies dues aux recombinaisons. 

Soit E., la quantité d’énergie émise par la nébuleuse en 1 s dans 
la raie interdite associée à la transition 2 — 1 de l’atome donné. 
Cette quantité peut être mise sous la forme: 


En — no A o1 Vaio Vs (25.27) 


où n. est le nombre d’atomes au deuxième état dans 1 cm° et V, le 
volume de la nébuleuse lumineuse dans la raie considérée (nous sa- 
vons du $ 23 qu'à des stades d'’ionisation différents les atomes se 
trouvent dans des zones différentes de la nébuleuse). 

Si la densité de la nébuleuse est faible, le nombre d’atomes #, 
se calcule d’après la formule (25.16). Le premier terme entre paren- 
thèses de cette formule correspond aux collisions qui excitent directe- 
ment le deuxième niveau, et le deuxième terme, aux collisions qui 
excitent le troisième niveau ainsi qu'aux transitions ultérieures de 
l'atome vers le deuxième niveau. Ordinairement le deuxième terme 
est bien plus petit que le premier. Aussi obtient-on approximative- 
ment au lieu de la formule (25.27): 


E,, = MbyoN Vi V. (25.28) 
Une formule analogue peut s’écrire également pour tout autre ato- 
me. On tire de ces formules: 


Es _ n1012V1eV 
Es  nibisViaV" ? 


(25.29) 


où les primes désignent les grandeurs relatives au deuxième atome. 
D'après les observations on peut trouver le rapport des intensités 
des raies E.,/E.. et le rapport V/V” des volumes lumineux dans ces 
raies. La formule (25.29) permet donc de déterminer la quantité 
r/n; qui est le rapport des concentrations des atomes envisagés. 
Evidemment, de ces déterminations il faut au préalable trouver 
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théoriquement les probabilités des collisions excitatrices (et pour 
des calculs plus précis avec la formule (25.16), les probabilités des 
transitions spontanées). 

La luminosité des nébuleuses dans les raies produites par photo- 
ionisations et recombinaisons a été examinée au $ 24. D’après la 
formule (24.9) la quantité d'énergie émise par la nébuleuse en 1 &« 
dans la raie de Balmer d'hydrogène peut s’écrire : 


E he = ZA hohVvonnontVyx, (25.30) 


où z, sont les quantités déterminées par le système d'équations 
(24.3), et Vx, le volume de la nébuleuse qui est rendu lumineux dans 
les raies de Balmer. Des formules analogues peuvent s’écrire égale- 
ment pour d'autres atomes dont les raies apparaissent d’une façon 
similaire. À l’aide de ces formules on peut trouver, comme ci-dessus, 
les concentrations relatives des atomes. Pour ce faire il faut connaître 
les probabilités des transitions spontanées et des recombinaisons. 

I1 convient de noter que par la méthode exposée on détermine 
la concentration des atomes à un stade d'ionisation défini (par 
exemple, d’après les raies N, et N. on détermine la concentration 
des atomes d'oxygène deux fois ionisé). Pour évaluer la part des 
atomes de l'élément considéré à d’autres stades d'’ionisation, il faut 
utiliser la formule d'’ionisation. 

L. Aller et D. Menzel [9] ont déterminé la composition chimique 
des nébuleuses planétaires d’après les intensités des raies d'’émis- 
sion. Les données qu'ils ont obtenues sur les nombres relatifs d’ato- 
mes de divers éléments sont consignés dans le Tableau 38 (le nombre 


Tableau 38 


Composition chimique des nébuleuses planétaires et des atmosphères 


stellaires 

Elément |Montmrel Soleil | +Sco | Elément [Mangealrel Soleil | + Sco 
Hydro- Fluor 0,0001 

ène 1000 1000 1000 Néon 0,01 0,1 
Hélium 100 222 175 Soufre 0,036 0,037 
Carbone 0,6 0,04 0,17 | Chlore 0,002 
Azote 0,2 0,12 0,3 | Argon 0,0015 
Oxygène 0,25 0,37 1,0 


d’atomes d'hydrogène est pris par convention pour 1000). Le même 
tableau fournit à titre de comparaison les données sur les nombres 
relatifs des atomes dans les atmosphères du Soleil et de l'étoile 
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Tt Sco, obtenues par une méthode tout à fait différente, d’après les 
intensités des raies d'absorption. 

Nous voyons qu'il n'y a pas de grandes différences dans la com- 
position chimique des atmosphères stellaires et des nébuleuses. En 
particulier, l'élément le plus abondant dans les nébuleuses est l’hy- 
drogène. Le nombre d’atomes d’hélium représente environ un di- 
zième du nombre d’atomes d'hydrogène, et le nombre d’autres ato- 
mes pris ensemble, environ un millième. 


$S 26. Spectre continu 


1. Recombinaisons et transitions libre-libre (free-free). Nous 
avons déjà dit que les spectres des nébuleuses gazeuses se composent 
de raies d’émission sur un fond continu faible. L'origine de ce fond 
s'explique dans une grande mesure par les recombinaisons et les 
transitions libre-libre des électrons dans les champs des ions. Cette 
luminosité est due avant tout à l'hydrogène en tant qu'élément le 
plus abondant dans les nébuleuses. 

Pour calculer la quantité d'énergie émise par une nébuleuse dans 
le spectre continu, il faut connaître les coefficients d'émission défi- 
nis par les recombinaisons et les transitions libre-libre. Les coeffi- 
cients d'absorption dans le spectre continu étant connus (voir $ 5), 
nous pouvons trouver aisément les coefficients d'émission nécessai- 
res, en recourant à cet effet au procédé usuel, c’est-à-dire en consi- 
dérant l'état d'équilibre thermodynamique. 

Désignons par €e;, le coefficient d'émission volumique du rayon- 
nement pour les recombinaisons vers le premier niveau et par a;,, 
le coefficient d'absorption volumique depuis le premier niveau. En 
équilibre thermodynamique on a: 

DJpar3 
Eje = is (26.1) 
eXT _1 


Mettons le coefficient d'absorplion volumique sous la forme &;, — 
— n;ik;,, où n; est le nombre d'atomes à l’i-ième ctat dans 1 cm, 
et k;,, le coefficient d'absorption par atome. En équilibre thermo- 
dynamique n; est exprimé à l’aide de la concentration des ions n° 
et la concentration des électrons libres nr. par la formule (5.7) dé- 
duite des formules de Boltzmann et de Saha. Quant au coefficient 


d'absorption #;,, pour l'hydrogène il est donné par la formule (5.6), 
hv 


où il faut introduire encore le facteur 1 — e *T pour rendre compte 
de l’absorption négative. En utilisant les formules mentionnées on 
obtient à partir de (26.1): 

X;-hv 


2  el0 m \ ge . 
ennemi) Se TT , (62) 
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où Av > %. Cette formule est toujours vraie lorsque les vitesses 
des électrons libres sont distribuées selon la loi de Maxwell à tem- 
pérature TZ. 

Au moyen de la formule (26.2) nous pouvons, entre autres, trou- 
ver le nombre total de recombinaisons vers l’i-ième niveau. Ce 
nombre est égal à: 


Le 
E;x 
nen'C;= 4n \ Le dy. (26.3) 
i 
Avec g;, — 1 on en tire l’expression (23.7) pour le coefficient de 
recombinaison C:;. 

Le coefficient d'émission volumique dû aux recombinaisons vers 
tous les niveaux vaut évidemment : 


x %X;-hV 
en . 2'nt e10 cm S2 NS Bis HT of: Z 
ER Gas mich (+7) à LS ° (26.4) 
1) 
11 faut admettre ici que j — 1 au-delà de la limite de la série de 
Lyman, j — 2 depuis la limite de la série de Balmer jusqu'à la li- 
mite de la série de Lyman, etc. 

D'une façon analogue on peut trouver le coefficient d'émission 
volumique e; dû aux transitions libre-libre. En utilisant l’expres- 
sion (5.10) du coefficient d'absorption volumique «+ et la loi de 
Kirchhoff-Planck, on obtient 
ge AT. (26.5) 


nn (mn) 
Ve 


(6a)%€ mes \ KT 
En additionnant les expressions (26.4) et (26.5), on aboutit à la 


formule suivante du coefficient d'émission volumique défini aussi 
bien par les recombinaisons que par les transitions libre-libre : 


O0 
25n° e m 1/2 %1 Tin  RT TRT 
— +  — | —— ER BEN t ‘ 
Ey = Nef TPIUE 55 ( FT, ] (+ 2 > —e € ] e € 


(26.6) 


Ayant en vue l'application de cette formule aux nébuleuses gazeuses 
nous avons remplacé la température T par la température électroni- 
que de la nébuleuse T,. 

La répartition de l'énergie dans le spectre continu donnée par la 
formule (26.6) est caractérisée par cette particularité que l’intensité 
du rayonnement croît par saut aux limites des séries lors du passage 
des fréquences plus basses aux fréquences plus hautes. Ceci s’expli- 
que]par l’apparition dans la formule (26.6) d'un nouveau terme dû 
aux recombinaisons vers un niveau plus bas. 
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La formule (26.6) montre que dans le domaine visible du spectre 
continu le rayonnement est dû dans la même mesure aux recombinai- 
sons et aux transitions libre-libre (avec T, = 10 000 K). D'autre 
part, comme nous le savons du $ 22, chaque recombinaison vers le 
troisième niveau et vers les niveaux plus élevés conduit nécessaire- 
ment à l'apparition d'un quantum dans les raies de Balmer. Par 
conséquent, le nombre de quanta dans les raies de Balmer doit être 
selon l’ordre de grandeur égal au nombre de quanta dans le spectre 
continu. Mais le rayonnement dans les raies est concentré sur des in- 
tervalles très étroits de fréquences. Il s'ensuit que le spectre continu 
examiné doit seulement jouer pour les raies d'émission le rôle d’un 
fond faible. Cherchons à titre d'exemple le rapport entre le nombre 
de quanta dans les raies H;, et le nombre de quanta dans le conti- 
nuum de Balmer. Il est clair que ce rapport vaut: 


n se — À 52 
nentC2 (Te) — * Cale) ? 
et comme le montrent les calculs, il est de l’ordre de l’unité. Ainsi, 
une seule raie H,; émet à peu près autant de quanta que tout le con- 
tinuum de Balmer. 

Du point de vue qualitatif la théorie exposée est en bon accord 
avec les résultats des observations. On sait que le spectre continu 
des nébuleuses gazeuses est en effet très faible. Par contre, au voisi- 
nage de la limite de la série de Balmer on enregistre une discontinui- 
té d'intensité caractéristique des spectres de recombinaison. Cepen- 
dant, du point de vue quantitatif la théorie et les observations ne 
s'accordent pas. 

La formule (26.6) montre que dans le spectre continu la réparti- 
tion théorique de l’énergie obéit à la loi: 


H,=e “Te. (26.7) 
En portant cette expression du flux de rayonnement H, dans Ia re- 


lation (6.18) on obtient la dépendance suivante entre la température 
spectrophotométrique T. et la température électronique 7, 


(26.8) 


En négligeant ici la quantité e ÀTs par rapport à 1, on trouve pour le 
secteur du spectre au voisinage de la raie H;: 
1 1 Î 


(26.9) 
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Avec T, — 10 000 K cette relation donne T, = 5000 K. Or, les 
températures spectrophotométriques observées des nébuleuses sont 
bien plus élevées. Par ailleurs, l'intensité observée du spectre conti- 
nu des nébuleuses dans le domaine visuel dépasse sensiblement l'in- 
tensité théorique (par rapport aux intensités des raies de Balmer). 
On peut donc tirer la conclusion que dans les nébuleuses il existe 
une certaine source de luminosité complémentaire dans le spectre 
continu. 

En examinant la discontinuité de Balmer on aboutit également 
à la même conclusion. Comme il s'ensuit des formules (6.19) et 
(26.6), la discontinuité de Balmer théorique est donnée par l'ex- 
pression : 


© X; 
HS 1 
1+2 ITs 7 5 € 
D =ig — — (26.10) 
oo ü 
> A1 1 RT 
1+2 IT > Te e 
i—2 


où l’on a adopté g, — 1 et g;,, — 1. On voit que dans notre cas 
D < (0. La quantité D dépend seulement de la température électro- 
nique et peut être calculée pour chaque nébuleuse (pour la valeur de 
T, obtenue d’après les intensités des raies interdites). Toutefois, les 
valeurs observées de D sont plus grandes que celles fournies par le 
calcul. Ceci peut s'expliquer, évidemment, par l’action du rayonne- 
ment complémentaire. 

Le Tableau 39 donne les valeurs de la discontinuité de Balmer D 
en fonction de la température électronique T. et de la quantité 


Tableau 39 
Discontinuité de Balmer D (affectée du signe inverse) 


_C 

TK T.K Bas 
o | o.1 | 0.2 | 0.3 
5 000 2,34 | 1,02 | 0,77 | 0,63 20 000 0,72 | 0,58 | 0,49 | 0,42 
7 500 1,68 | 0,96 | 0,73 | 0,61 25 000 0,60 | 0,49 | 0,42 | 0,37 
10 000 1,31 | 0,87 | 0,68 | 0,57 30 000 0,51 | 0,41 | 0,36 | 0,32 
15 000 0,93 | 0,70 | 0,57 | 0,49 40 000 0,38 | 0,33 | 0,29 | 0.26 


CI/Ba,, qui est le rapport de l’intensité du spectre continu complé- 
mentaire à l'intensité du spectre continu défini par les recombinai- 
sons et les transitions libre-libre au-delà de la limite de la série de 
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Balmer. Pour C = 0 la discontinuité de Balmer se calcule d’après la 
formule (26.10). Le tableau montre comment D croît eu fonction de 
C/Ba, à température électronique constante. 

En étudiant le spectre continu de la nébuleuse d'Orion J. Green- 
stein a trouvé d'après les observations que D — —0,64. Si l’on ad- 
met que la quantité D est déterminée par la formule (26.10), alors, 
comme il s'ensuit du Tableau 39, la température électronique T, — 
= 22 000 K. Pour une nébuleuse une telle température électronique 
est trop élevée. Pour que T7, — 12 000 K avec la valeur obtenue de 
D il faut adopter C/Ba., — 0,2. 

Ce qui vient d’être dit entraîne que les recombinaisons et les 
transitions libre-libre ne peuvent pas être les seules responsables du 
spectre continu des nébuleuses gazeuses. Dans une partie des nébu- 
leuses diffuses la poussière diffusant le rayonnement des étoiles joue 
un certain rôle dans la création du spectre continu. Mais les nébu- 
leuses planétaires ne contiennent probablement pas de poussières en 
grandes quantités. 

Un mécanisme supplémentaire de l'apparition du spectre continu 
des nébuleuses gazeuses sera décrit plus bas. 

2. Emission simultanée de deux photons. Chaque état excité d’un 
atome rend possible, en plus des transitions spontanées avec émis- 
sion d’un quantum, des transitions spontanées avec émission de deux 
quanta. D'ordinaire, la probabilité des premières transitions (à un 
quantum) est bien plus grande que celle des deuxièmes (à deux 
quanta). Cependant, dans le cas des états métastables, depuis les- 
quels la probabilité de toutes transitions à un quantum est faible, la 
situation peut être renversée. En particulier, ceci est vrai de l’état 
métastable 2s de l'hydrogène. Comme le montrent les calculs, la 
transition 2s —+ Âs est plus probable avec émission de deux quanta 
que d’un quantum. 

Les énergies des quanta émis par la transition à deux quanta 
2s + Îs peuvent être quelconques, mais leur somme est constante et 
évidemment égale à l'énergie du quantum L,. De la sorte, dans les 
transitions à deux quanta l'énergie est émise dans le spectre conti- 
nu. Dans les nébuleuses gazeuses, après les photo-ionisations, les 
recombinaisons et les transitions en cascade, une part importante des 
atomes d'hydrogène tombe à l’état métastable 2s. Nous savons que 
les conditions dans les nébuleuses sont telles que ni le rayonnement, 
ni les collisions ne font sortir l’atome de l’état métastable ou ceci 
est très rare. Les atomes d'hydrogène se trouvant à l’état 2s effectuent 
donc dans la plupart des cas (si la densité n’est pas très élevée) des 
transitions vers l’état 1s en émettant des quanta dans le spectre conti- 
nu. Le rôle notable de ces processus dans la formation du spectre 
continu des nébuleuses gazeuses a été révélé pour la première fois par 
les travaux de L. Spitzer et J. Greenstein et, indépendamment d'eux. 
par A. Kipper [7]. 
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Désignons les fréquences de deux quanta émis dans la transition 
2s —+ Â1s par yv,, et (4 — y) v,2, où v,, est la fréquence de L,, et y, 
un nombre quelconque de O0 à 1. Soit À (y) dy le coefficient de pro- 
babilité de la transition liée à l'émission d’un quantum dans l’inter- 
valle de fréquences de v,.y à v,, (y + dy). En mettant la quantité 
A (y) sous la forme: 


A(y)= ne — Ÿ (y); (26.11) 


où v, est la fréquence d'ionisation de l’hydrogène et « — 2re*/hc, 
la constante de la structure fine, les auteurs cités ont obtenu pour la 
fonction 4 (y) les valeurs consignées dans le Tableau 40. Puisque 


Tableau 40 


Quantités (y) et yw(y) aractéristiques de l’émission simultanée 
de deux photons 


y | À (À) | Ÿ (y) yŸ (y) | U | À (À) Ÿ (y) uv (y) 
( 

0,00 0 0 0,30 4052 4,546 1,363 
0,05 24 3143 | 1,725 | 0,0863 0,35 3473 4,711 1,649 
0,10 12457 | 2,783 | 0,2783 0,40 3039 4,824 1,929 
0,15 8105 | 3,481 0,5222 0,45 2702 4,889 2,200 
0,20 6078 | 3,961 0,7922 0,50 2431 4,907 > 454 
0,25 4 862 | 4,306 1.077 


+ (y) = 7% (4 — y), dans le tableau y ne varie que de 0 à ‘/,. L’éner- 
gie émise dans un intervalle unitaire de fréquence est proportionnelle 
à la quantité kvA (y) ou y (y). Les valeurs de la fonction y1 (y) 
sont également données par le Tableau 40. Le coefficient d’Ein- 
stein de la transition à deux quanta 2s — 1s est 
1 
Ass = | A(Y) dy= 8,227 s1. (26.12 


(Ù 


A l’aide de la quantité À (y) on peut écrire aisément l'expression 
du coefficient d'émission volumique €, dû aux transitions à deux 
quanta. Désignons par »,, le nombre d’atomes d'hydrogène à l’état 
2s en 1 cm“. Alors, on a évidemment : 


&ne, dv = n.. À (y) dy-hv 
ou 


Ev= lys 7 (26.13) 
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Pour trouver la quantité n,, il faut composer l'équation de sta- 
tionnarité de l’état 2s. Les atomes d'hydrogène tombent à l'état 2s 
après des recombinaisons et des transitions en cascade ultérieures. 
Désignons par X la part de toutes les recombinaisons vers les ni- 
veaux élevés depuis le deuxième, qui conduisent à l’apparition des 
atomes à l’état 2s. Alors le nombre de transitions vers l'état 2s 


oO 


dans 1 cm en 1 s sera Xn.n*>C; (T.). Les calculs donnent qu’envi- 


2 
ron X — 0,32 (X depend faiblement de la température électronique). 
D'autre part, les atomes quittent l’état 2s par suite des transitions à 
deux quanta. Le nombre de ces transitions dans 1 cm* en 1 s est 
RasAos,15+ D'après ce qui vient d'être dit on obtient: 


NsA2s, 15 = XRen* 2 Ci (Te): (26.14) 


En portant n., de (26.14) dans (26.13), il vient 


kA (y) y 
4HAss,1s 


e,— Xnen* >, C;(T.) (26.15) 
2 


D'après la formule (26.15) à l’aide du Tableau 40 on peut calculer 
la quantité e, cherchée. 

Evidemment, le nombre total de quanta émis dans les transi- 
tions à deux quanta 2s —+ Âs dans 1 cm en 1 s vaut: 


2Xnent SC; (Te). 
2 


D'après l’ordre de grandeur ce nombre est comparable au nombre 
de quanta émis par recombinaisons. Les transitions à deux quanta 
doivent donc jouer un rôle important dans la création du spectre 
continu des nébuleuses gazeuses. 

L'expression (26.15) jointe à (26.6) permet d'obtenir la réparti- 
tion de l’énergie dans le spectre continu qui s’accorde mieux avec les 
données d'observation que la répartition de l’énergie donnée par la 
formule (26.6). Cependant, avant de comparer en détail la théorie 
avec les observations, examinons encore certains processus qui inter- 
viennent dans l'intensité de l’émission simultanée de deux photons. 

3. Influence des collisions. Nous avons admis précédemment 
que tous les atomes parvenus à l’état métastable 2s effectuent à par- 
tir de cet état une transition spontanée vers l’état 1s avec émission 
de deux quanta. Or, les transitions de l’état 2s sont également possi- 
bles sous l’action des collisions. Les calculs montrent que les plus 
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probables d’entre elles sont les transitions vers un état 2p (fig. 33) 
très proche de 2s, ces transitions étant dues surtout aux collisions 
avec les protons. Ensuite, l'atome subit la transition spontanée de 
l’état 2p vers l’état 1s avec émission d’un quantum L,. De tels 
processus font diminuer la population du niveau 2s par rapport à 


èp 
ès 


Fig. 33 


celle obtenue auparavant et, donc, l'intensité de l’émission simulta- 
née de deux photons. 

D'autre part, les nébuleuses peuvent être le siège des processus 
inverses. Un atome étant parvenu à l’état 2p peut sous l’action d’une 
collision, au lieu d'effectuer la transition spontanée vers l'état Îs 
avec émission d'un quantum L,,, peut passer à l'état 2s, et ensuite à 
l’état 1s avec émission de deux quanta. Il semble à première vue 
que de tels processus soient très rares, car la probabilité de la transi- 
tion 2p —+ Îs est très grande. Or, en réalité, les choses ne sont pas 
aussi simples. Dans la majorité des cas le quantum L, quitte la 
nébuleuse non pas dès son apparition, mais seulement après des 
diffusions multiples. Ceci prolonge considérablement la durée de la 
présence de l’atome à l’état 2p. On peut admettre qu’en moyenne elle 
est égale à N/A4,,:4 où N est le nombre moven de diffusions du 
quantum L, dans la nébuleuse. Evidemment, plus NV est grand, 
plus la probabilité de la transition 2p — 2s sous l’action des colli- 
sions et de la transition ultérieure 2s —+ {s à deux quanta est grande. 

Pour élucider le rôle de ces processus nous devons les prendre en 
considération en déterminant la population de l’état 2s. Ecrivons les 
équations de stationnarité des états 2s et 2p. En désignant la con- 
centration des atomes de ces états par n:4 et Nops ON à 


Nas (Ags is + De, 2p) = XR + No pp, 2) 
| (26.16) 


Asp, 18 


ap (EE + Go p20) = X) R+ osbzs, 2p- 


22—01064 
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Ici XR et (1 — X) R sont les nombres d’'atomes qui parviennent 
respectivement aux états 2s et 2p après les recombinaisons et les 


transitions en cascade dans 1 cm en 1 s, et R — nent) Ci. Par 
2 


Nos02s,2p On désigne le nombre de transitions 2s — 2p dues aux col- 
lisions dans 1 cm* en 1 s, et par n:p@op,+s, le nombre de transitions 
inverses. Au lieu de la quantité 4.,:, nous avons écrit la quantité 
A3p1./N pour rendre compte approximativement des diffusions 
multiples des quanta L, dans la nébuleuse. 

En calculant la quantité »,, d’après l’équation (26.10) on obtient 
l'expression suivante du nombre cherché de transitions à deux 
quanta : 


N 
X + ap, 28 


Asp. 1s 
Nos Âos, 15 = —— + — R. (26.17) 
28, 2p 


4 - ——— 
Ta2p.2s Azp.1s A2s,1p 
C'est précisément par cette formule qu’il faut remplacer la formu- 
le (26.14) pour tenir compte des collisions qui font passer les atomes 
de l’état 2s vers l’état 2p et inversement. 
Portons dans la formule (26.17) les valeurs numériques des para- 
mètres : 


Aspus — 6,24-108, A 515 — 8,23, Dos,2p — n5-10"t, 
Bupes =ne1,5-10-4 5-1. 
Alors, on obtient 


__ X+2,4-10-UneN 
Pas A2e, 18 © TZ TAO EneN 6-10 ne 20 (26-18) 


On voit que lorsque le nombre de diffusions des quanta L, dans 
la nébuleuse est petit, et notamment 


2,4.108 n,N «1, (26.19) 
la formule (26.18) devient 


X 
los Ans, 18 = TE 0 RS À (26.20) 


Dans ce cas les transitions 2s + 2p deviennent plus fréquentes que 
les transitions inverses et l'intensité de l’émission simultanée de 
deux photons s’atténue avec la croissance de n.. 

Mais lorsque le nombre moyen de diffusions des quanta L, dans 
la nébuleuse satisfait à l'inégalité 


N 5 2,5:4108, (26.21) 
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alors, au lieu de la formule (26.18) on trouve 


(26.22) 


__2,4-40713neN 
Pashas as = X +) | À 


41H 2,4 A0 nN 


Pour le nombre de transitions à deux photons cette formule donne à 
peu près la même valeur que la formule (26.14) ou une valeur plus 
grande. Ceci signifie que les transitions 2p — 2s compensent les 
transitions 2s— 2p ou même sont prédominantes. 

Si à l'inégalité (26.21) on peut encore joindre l'inégalité 


2,4-1075 nN 5 1, (26.23) 
on obtient 


NesAssas = À, (26.24) 


c'est-à-dire que le nombre de transitions à deux photons est égal au 
nombre de recombinaisons vers tous les niveaux à partir du deuxième. 
Dans notre cas, tous les quanta L,, se transforment en émission si- 
multanée de deux photons. 

Comme nous le verrons au paragraphe suivant, dans les nébu- 
leuses la quantité NV est très grande. Toutefois, elle n’est probable- 
ment pas assez grande pour que l'inégalité (26.21) soit vérifiée. Il 
faut donc admettre que dans les nébuleuses le nombre de transitions 
à deux photons est déterminé par la formule (26.20). 

La formule (26.20) peut être remplacée par la formule (26.14) où 
l’on entend par X la quantité 


0,32 
X = - (26.25) 


Conformément à ceci, pour le coefficient d'émission €, on peut 
utiliser aussi l’expression (26.15) en admettant que dans cette der- 
nière X est donné par la formule (26.25). 

4. Comparaison de la théorie avec les observations. Nous avons 
déjà dit que la théorie de la formation du spectre continu des nébu- 
leuses, qui ne rend compte que des recombinaisons et des transitions 
libre-libre, ne peut pas donner une explication suffisante des ré- 
sultats des observations. En comparant la théorie mentionnée aux 
observations, on est amené à conclure sur l’existence d’une certaine 
source complémentaire du spectre continu dans les nébuleuses. Si 
l’on introduit pour une telle source l'émission simultanée de deux 
photons, l’accord entre la théorie et les observations sera bien meil- 
leur. 

La comparaison de la répartition observée de l’énergie dans 
le spectre des nébuleuses avec la répartition théorique a été faite 


22e 
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Tableau 41 


Valeurs théoriques et observées de la discontinuité de Balmer 
dans les spectres des nébuleuses 


Nébulcuse | 1074T,, 10"4n,, D bg — Dthéor 
NGC 6543 4,0 3 0,98 1,26 0,70 0,95 
NGC 6572 1,3 5 0,79 1,00 0,59 0,84 
NGC 6826 1,1 3 0,61 1,15 0,66 0,89 
NGC 7009 1,4 3 0,82 0,90 0,56 0,73 
NGC 7662 1,9 5 0,81 0,80 0,59 0,79 
IC 418 1,9 0,8 0,48 0,69 0,45 0,50 
Moyenne | 0,75 | 0,98 | 0,59 | 0,78 


par Seaton. Ses résultats relatifs à la discontinuité de Balmer sont 
portés dans le Tableau 41. 

La première colonne du tableau donne les numéros des nébuleuses 
d’après les catalogues NGC et IC; la deuxième et la troisième, les 
valeurs de T, et n, déterminées par Seaton ; la quatrième, les valeurs 
observées de la discontinuite de Balmer. Les colonnes suivantes in- 
diquent les valeurs théoriques de celle-ci pour trois cas: 1) compte 
tenu des recombinaisons et des transitions libre-libre ; 2) compte tenu 
en même temps de l'émission de deux photons avec X — 0,32; 
3) compte tenu en même temps de l’émission de deux photons avec 
la quantité X définie par la formule (26.25). 

D'après le tableau l'émission simultanée de deux photons influe 
notablement sur la valeur de la discontinuité de Balmer. Par ail- 
leurs, on peut constater un bon accord entre les observations et la 
théorie pour les valeurs de la quantité X calculées d’après la for- 
mule (26.25). 

Les observations donnent également les courbes de la variation 
de l'intensité rayonnée sur la fréquence dans le domaine visible du 
spectre des nébuleuses. Pour plusieurs nébuleuses planétaires l’in- 
tensité du rayonnement s’est avérée à peu près constante dans une 
partie importante du spectre (de 3600 à 4800 A). Ce fait ne corres- 
pond pas à la loi exponentielle de la décroissance de l'intensité 
rayonnée avec l’augmentation de la fréquence, qui découle de la 
formule (26.6). Or, comme on le voit de la formule (26.15) et du 
Tableau 40, l'intensité de l'émission simultanée de deux photons 
dans le domaine visible du spectre augmente quelque peu avec la 
croissance de la fréquence. Donc, si on tient compte de l'émission 
simultanée de deux photons, cela explique en grande partie la ré- 
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partition de l'énergie dans le spectre continu des nébuleuses plané- 
taires. Certaines divergences entre la théorie et les observations sont 
probablement dues à des observations imprécises. 

95. Rayonnement dans d’autres domaines du spectre. Plus haut 
nous avons examiné en détail l'origine du spectre continu des né- 
buleuses dans le domaine visuel. Or, dans d’autres domaines les 
nébuleuses possèdent également un spectre continu très intense. En 
particulier, on a découvert depuis longtemps le rayonnement des 
nébuleuses dans le domaine radio. Il a été établi que dans le cas 
des nébuleuses planétaires ce rayonnement est de nature thermique. 
Les formules correspondantes de l’énergie émise par unité de volume 
ont été données au $ 18 consacré au rayonnement radio du Soleil. 
Ici nous n’appliquerons pas ces formules aux nébuleuses planétaires, 
car par la suite (au $ 34) elles seront employées pour interpréter le 
rayonnement radio des nébuleuses diffuses. Notons seulement que si 
l'on connaît les quantités n, et T,., établies pour la nébuleuse pla- 
nétaire donnée d’après son rayonnement dans le domaine visible du 
spectre, on peut calculer l’énergie de cette nébuleuse sur les fré- 
quences radio. Les résultats de ces calculs s'accordent bien avec les 
données d'observation. 

Les observations de l’infrarouge du spectre des nébuleuses plané- 
taires ont permis d'établir que certaines d’entre elles émettent un 
rayonnement très intense sur des longueurs d’onde de 5 à 20. 
D'après l’ordre de grandeur le flux de ce rayonnement est comparable 
avec celui émis par la nébuleuse dans le domaine visible du spectre. 
Le rayonnement infrarouge de ces nébuleuses se compose de deux 
parties : rayonnement thermique du gaz dû surtout aux recombinai- 
sons et aux transitions libre-libre de l’atome d'hydrogène et rayon- 
nement excédentaire notable. 

Pour expliquer le rayonnement excédentaire, on émet l’hypothè- 
se qu'il provient des particules de poussière chauffées dans la né- 
buleuse par les quanta L,.. On sait que chaque quantum L, de l'étoile 
absorbé par la nébuleuse forme nécessairement un quantum L, 
qui diffuse très longtemps dans la nébuleuse. Si au cours de la diffu- 
sion des quanta L,, toute leur énergie est dépensée pour chauffer les 
particules de poussière, alors cette énergie suffit parfaitement pour 
produire le rayonnement infrarouge observé des nébuleuses. En 
même temps, les calculs montrent que le maximum de ce rayonne- 
ment doit correspondre à une longueur d’onde d'environ 10u, ce 
qui correspond également aux observations. 

En réalité, une certaine partie des quanta L, sort à l’extérieur 
de la nébuleuse. Comme nous le verrons par la suite, ceci a lieu sur- 
tout par suite du passage des quanta dans les ailes de la raie, dû à la 
redistribution selon la fréquence lors de l’acte de diffusion élémen- 
taire, ainsi qu’à la présence du gradient de vitesse. Toutefois, si la 
quantité de poussières dans la nébuleuse n’est pas trop petite, la 
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prise en considération de ces effets n'influe pas fortement sur les 
estimations mentionnées. Pour expliquer le rayonnement infrarouge 
observé par l’action du mécanisme indiqué, il faut admettre que 
dans la partie visible du spectre l'épaisseur optique de la composante 
de poussières de la nébuleuse est de l’ordre d’un dizième. 

L'hypothèse sur la présence de poussières dans les nébuleuses 
planétaires est également confirmée par le fait que dans les spectres 
de certaines nébuleuses l’infrarouge excédentaire est très fort, alors 
que dans les spectres des autres nébuleuses, il est faible. Ceci peut 
s'expliquer par l'abondance des poussières dans certaines nébuleuses 
et par leur faible quantité dans d’autres. 


$ 27. Diffusion du rayonnement dans les nébuleuses 


1. Champ de rayonnement L. En déterminant les intensités 
des raies d'émission nous avons supposé que les nébuleuses sont 
transparentes au rayonnement dans ces raies. Une telle hypothèse 
n’est pas mise en doute lorsqu'il s’agit des raies des séries subordon- 
nées, puisqu'il y a très peu d’atomes qui se trouvent aux états exci- 
tés. Elle est également vraie pour les raies interdites (même si l’état 
inférieur est fondamental) par suite de la petitesse extrême de leur 
coefficient d'absorption par atome. 

Cependant, en général, les nébuleuses sont opaques au rayonne- 
ment sur les fréquences de la série fondamentale. Ceci complique 
notablement le calcul du champ de rayonnement sur les fréquences 
mentionnées, car dans ces conditions il faut employer l'équation de 
transfert du rayonnement. Nous allons faire le calcul du champ de 
rayonnement sur les fréquences de la série de Lyman d'hydrogène. A 
cet effet nous admettrons pour simplifier que la nébuleuse est déli- 
mitée par deux sphères concentriques de rayons r, et r, au centre 
desquelles se trouve le noyau de la nébuleuse. Nous admettrons aus- 
si que l’épaisseur de la nébuleuse est petite devant la distance au 
noyau (c'est-à-dire que r; — r, € r,). Dans ce cas la nébuleuse peut 
être considérée comme étant constituée de couches planes parallèles, 
et le facteur de dilution du rayonnement comme étant constant. 

Examinons d’abord le champ de rayonnement dans le continuum 
de Lyman. Lors de l’absorption dans la nébuleuse des quanta L. en 
provenance de l'étoile, les atomes d'hydrogène subissent l’ionisa- 
tion, alors que les recombinaisons ultérieures vers le premier niveau 
provoquent l’émission des quanta L.. Ces processus d’absorption et 
d'émission des quanta L,. peuvent se poursuivre également par la 
suite. Par conséquent, la nébuleuse est le siège de la diffusion d’un 
rayonnement L.. Dans ces conditions la probabilité de la « survie » 
d’un quantum dans l'acte de diffusion élémentaire est égale au rap- 
port entre le nombre de recombinaisons vers le premier niveau et le 
nombre de recombinaisons vers tous Îles niveaux. 
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Pour calculer la densité de rayonnement L. diffusé il faut écrire 
l'équation de transfert du rayonnement et l'équation d'équilibre ra- 
diatif. Dans le cas considéré l'équation d'équilibre radiatif doit 
exprimer le fait que dans chaque volume élémentaire de la nébuleuse 
le nombre d'ionisations est égal au nombre de recombinaisons. Par 
conséquent, on a 


u d ‘ 
nent D C;=n, \ RES | (1, +1) do, (27.1) 


{ V1 


où /, est l’intensité du rayonnement diffusé et Z$, l'intensité du 
rayonnement incident au point donné de la nébuleuse en provenance 
directe de l’étoile. Auparavant (au $ 23) nous écrivions une telle 
équation sans tenir compte du rayonnement diffuse. 

Désignons par p la fraction des recombinaisons vers le premier 
niveau. Par ailleurs, tenons compte de ce que, d’après la formule 
(5.6), pour l'hydrogène le coefficient d'absorption varie en fonction 
de la fréquence selon la loi: 

Ÿ 


3 
kw= ki, (+) | (27.2) 
Alors, au lieu de l’équation (27.1), on obtient 


O0 


mms =p\() (us+ 1) 0. (27.3) 
à 


Dans le cas d’une nébuleuse constituée de couches planes parallè- 
les l'équation de transfert du rayonnement est de la forme : 
ar, 
cos Ÿ . 


= — rikivl + Eyvs (27.4) 


où &,, est le coefficient d'émission volumique pour les recombinai- 
sons vers le premier niveau. Il s'ensuit de la formule (26.2) que la 
quantité e,, peut s’écrire: 


_ Rh(vV- 9) 
Eiv — Eiv,e RTe . (27.9) 


Soit + la distance optique d’un point quelconque de la nébuleuse 
à sa limite intérieure sur la fréquence v,, c’est-à-dire 


T— ( rikiv, dr. (27.6) 
La | 
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À l’aide des formules (27.2), (27.5) et (27.6), au lieu de l'équation 
(27.4) on trouve 
__R(v-v:) 
£ 
cos Ÿ P=—( prune Ne (27.7) 


nkis, 


Il est clair que les quantités C; et &,,, doivent être liées entre elles. 
En portant (27.5) dans (26.3), on obtient 


X: 
£ Der ur-T 
nenC,=4n QE, 3 Je (27.8) 
Introduisons les notations 
__ nen‘Ci 
Se (t) = &nniks,. , (27.9) 


Alors, les équations (27.7) et (27.3) deviennent: 
—hvV 


cos 8 Et —— (À V7 D ere A S.(x) (27.10) 
(57) 


et 
Se =p | (2) (7, +5 (0, (27.14) 
où ” 
sm=p\(s) (re. (27.12) 


L’intensité du rayonnement provenant de l’étoile en un point donné 
de la nébuleuse vaut évidemment: 


(©) 
IS = I$e Ÿ ; (27.13) 
où 7% est l’intensité rayonnée par l'atmosphère de l'étoile. On trouve 


donc 
St9=pw | (22) GT à 27 14 
e(t)=p \ (+) vé Fr (27.14) 
où W est le facteur de dilution du rayonnement. 


Ainsi, pour déterminer les deux quantités cherchées 7, (rt, Ÿ) et 
S. (t) nous avons obtenu deux équations (27.10) et (27.11). I1 faut 
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encore joindre à ces équations les conditions aux limites qui dans 
notre cas sont de la forme: 


1,(0, 8)=1,(0, n—8), (to 8)=0 pour 8%. (27.15) 


La première de ces conditions, observée à la limite intérieure de 
la nébuleuse (avec t = 0), signifie que l'intensité rayonnée par la 
nébuleuse est égale à l’intensité du rayonnement incident. Il en est 
ainsi du fait que le rayonnement pénétrant dans la nébuleuse en un 
point quelconque de la limite intérieure sous un angle 8 à la norma- 
le n’est autre que le rayonnement émis par la nébuleuse du côté oppo- 
sé sous un angle x — ŸÔ (fig. 34). Quant à la deuxième condition, elle 


7 


7"), 


Fig. 34 


montre qu’à la limite extérieure de la nébuleuse (avec T& = To) il 
n’y a pas de rayonnement se déplaçant vers l’intérieur. Dans les 
conditions aux limites (27.15) l'équation (27.10) permet de trouver 
à l’aide de la fonction S,(+t) l'expression de l’intensité du rayonne- 
ment Z, (t, 8). En portant cette expression dans (27.11) on obtient 
pour le calcul de la fonction S, (x) l’équation intégrale suivante: 


Se(D=+ KG )+K (+ r)1Se(") de + S2(r), (27.16) 


(1 


où 
GPACONI FE 
K (5) = 2 —— : 
B(7) 


L’équation (27.16) peut être étudiée par les méthodes exposées au 
$ 3. En particulier, pour t%, = on peut obtenir la solution exacte 
de cette équation sous une forme explicite. 
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Afin de simplifier le problème, on introduit quelquefois le coeffi- 
cient d'absorption moyen pour tout le continuum de Lyman et par + 
on entend la distance optique qui lui correspond. On voit sans peine 
qu'au lieu de (27.16) il vient alors 

To 
S(D=+\tElt-vi+E(c+v)S(r)dr+Se(r). (27.18) 


0 


Pour ce qui est de la quantité S° (t), on peut la mettre sous la forme 
S(x) = p Fe er, (27.19) 


où V. est le nombre de quanta du continuum de Lyman qui pro- 
viennent de l'étoile et qui frappent 1 cm* de la limite intérieure de 
la nébuleuse en 1 5. 

Pour t, — co la solution exacte de l'équation (27.18) obtenue 
par la méthode précitée est de la forme: 


S.(n=p Fe {e-t+ | Dér)teis-i tete}, (27.20) 


0 


où 
® ze” dr 2k(1—K) he 
Dpt ET et (27.21) 
G@n+ (2:+ pin Le ) 
et k est défini par l'équation 
P_1n TE 4 (27.22) 
2k 1—k ° 


Le Tableau 42 donne les valeurs de la quantité 4xS, (t)/p cal- 
culées d’après la formule (27.20). 

Pour + ÿ 1 on peut obtenir d’après la formule (27.20) l’expres- 
sion asymptotique suivante de la fonction S:, (t): 


Ne k _ 
Se (t) Dr TT ke, (27.23) 


Les valeurs de la quantité À calculées d’après l'équation (27.22) 
sont consignées dans le tableau: 


p 0 


0,5 | 0,6 0.7 | 0.8 | 0.9 | 1.0 


k | 1,00 | 0,96 | 0,91 | 0,82 | 0,70 | 0,52 | 0 
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Tableau 42 
Valeurs de la quantité 4xS, (t)/p 
7! 
0,0 0,3 0.4 0,5 0,6 0,7 0,8 0.9 
T 

0,0 4,00 1,13 4,20 1,30 1,42 1,61 1,93 | 2,68 
0,2 0,82 0,97 1,04 4,14 1,27 4,46 1,79 | 2,54 
0,4 0,67 0,81 0,87 0,96 1,09 1,27 1,99 | 2,32 
0,6 0,55 0,67 0,71 0,81 0,92 1,10 1,40 | 2,11 
0,8 0,45 0,55 0,60 0,68 0,78 0,94 1,23 | 1,91 
1,0 0,37 0,46 0,50 0,57 0,66 0,81 1,08 | 1,73 
4,5 0,22 0,28 0,32 0,36 0,43 0,55 0,76 | 1,34 
2,0 0,14 0,17 0,20 0,23 0,28 0,37 0,54 | 1,03 
2,5 0,08 0,11 0,12 0,15 0,18 0,25 0,38 | 0,80 
3,0 0,05 0,06 0,08 0,09 0,12 0,16 0,27 | 0,62 


Le Tableau 42 montre que le rôle du rayonnement diffusé dé- 
pend notablement de la valeur du paramètre p. Dans le cas de la 
diffusion du rayonnement L, ce paramètre vaut: 


p=nld, (27.24) 


2 Ci(Te) 
Les calculs d’après la formule (27.24) donnent: 


TK 


9000 | 10 000 


20 000 | 50 0OU 
p | 0,39 | 0,44 | 0,49 | 0,57 


Nous savons que les températures électroniques des nébuleuses 
sont de l’ordre de 10 000 K. Le Tableau 42 implique que les nébu- 
leuses contiennent à peu près le même nombre de quanta L, du 
rayonnement diffusé que de quanta L, en provenance immédiate de 
l'étoile. Ainsi, il faut reconnaître que dans les nébuleuses le rôle du 
rayonnement L,. diffusé n’est pas très grand même dans le cas où 
To — © que nous avons envisagé lorsqu'il est maximal. 

Un tel résultat s'explique par le fait que la part des captures au 
premier niveau, c'est-à-dire la quantité p, est relativement petite. 
Si p était proche de l'unité, le rayonnement diffusé dominerait sur 
le rayonnement en direct. Cela serait particulièrement évident pour 
+ > 1 par suite de la petitesse de la quantité 4. 

Après le calcul de la quantité S, (xt), en utilisant l'équation 
(27.10) nous pouvons trouver également la quantité 7, (+, Ô), c'est-à- 
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dire l’intensité de rayonnement L, diffusé en un point quelconque 
de la nébuleuse. L'équation (27.10) montre que la distribution du 
rayonnement L, diffuse selon les fréquences dépend notablement de 
la température électronique 7... 

En chaque point de la nébuleuse le rayonnement L, diffusé s'ajou- 
te au rayonnement L. provenant directement de l’étoile. L’inten- 
sité de ce dernier est donnée par la formule (27.13). Il est clair que 
la composition spectrale du rayonnement L, global (c'est-à-dire 
diffusé et provenant de l'étoile) doit varier sensiblement lorsqu’on 
passe d’un point de la nébuleuse à un autre. 

2. Champ de rayonnement L,, dans une nébuleuse fixe. Les épais- 
seurs optiques des nébuleuses dans les raies de la série de Lyman 
sont bien plus grandes que dans le continuum de Lyman. Même 
dans les cas où la nébuleuse est transparente au rayonnement L. 
elle peut être très opaque au rayonnement dans les raies de Lyman. 
J1 s’ensuit que pour déterminer la densité de rayonnement dans les 
raies de Lyman, il faut examiner la diffusion du rayonnement en ces 
raies (voir [8] et [9)). 

Il est clair que la densité de rayonnement dans les termes supé- 
rieurs de la série de Lyman (à partir de L;) ne peut pas être grande. 
Il en est ainsi du fait qu’à partir des états élevés (depuis le troi- 
sième) un atome peut effectuer une transition spontanée non seule- 
ment vers le premier état, mais vers d’autres états également. Donc, 
dans les raies considérées, après un petit nombre de diffusions les 
quanta se transforment en d’autres quanta (en particulier, en quanta 
L.). Il en est autrement pour le rayonnement dans la raie L,. De- 
puis le deuxième état un atome effectue des transitions spontanées 
seulement vers le premier état avec émission d’un quantum L,, 
alors que les transitions depuis cet état sous l’action du rayonnement 
et des collisions sont très rares (dans les conditions des nébuleuses 
elles sont rares même depuis les états métastables). Le quantum L, 
apparu ne peut donc pas disparaître dans la nébuleuse. Mais l’épais- 
seur optique énorme de celle-ci fait que dans la raie L, ce quan- 
tum ne peut sortir de la nébuleuse à l’extérieur qu'après un grand 
nombre de diffusions. Ceci conduit dans les nébuleuses à une densité 
très élevée de rayonnement L,. 

Pour l’examen de la diffusion du rayonnement L, nous adopte- 
rons le même modèle géométrique de la nébuleuse ci-décrit (voir 
fig. 34). L’équation de transfert du rayonnement sur une fréquence 
quelconque v à l'intérieur de la raie peut s'écrire: 


di, 
dr 


cos Ÿ —=— n,k,1,+E,, (27.25) 


où k, est le coefficient d'absorption par atome et e,, le coefficient 
d'émission volumique. 
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L’équation d'équilibre radiatif du rayonnement L, peut s’ob- 
tenir à partir de l'équation de stationnarité du deuxième niveau de 
l’atome d'hydrogène. Nous savons que les atomes d'hydrogène 
tombent au deuxième état par suite de l'absorption des quanta L. 
et des recombinaisons ultérieures. Chaque recombinaison vers un 
niveau élevé (depuis le deuxième) conduit alors au passage de l’ato- 
me au deuxième état. Nous avons donc à titre d'équation de station- 
narité de cet état: 


RoAo1 = N3B39012 + rent > Ci. (27.26) 
Il est clair que 
Au = | e, dv (27.27) 
et 
Bypur = — ( k, dv I, du, (27.28) 


où kv,. est l'énergie du quantum L,. D'autre part, en utilisant la 
formule (27.9), il vient 


nent YC;= —E nentC, = 4n —È nki,S. (©), (27.29) 
2 


où la fonction $, (x) est définie par l'équation (27.16). En portant 
les trois dernières relations dans l'équation (27.26) on obtient: 


Vesdv=n (rdv | + EE msse (9 hvi2 (27.30) 


Comme nous l’avons établi dans la théorie de la formation des 
raies d'absorption (au $ 11), lors d’un acte élémentaire de diffusion 
la diffusion du rayonnement dans la raie spectrale s'accompagne de 
la redistribution du rayonnement selon les fréquences. De plus, on 
peut adopter à titre de bonne approche de la réalité l'hypothèse de 
la redistribution totale du rayonnement selon les fréquences (ou de 
la diffusion complètement incohérentc), selon laquelle le coeffi- 
cient d'émission €, est proportionnel au coefficient d'absorption 
k,. En faisant cette hypothèse nous pouvons mettre la quantité €, 
sous la forme : 


Ee, =mkS, (27.31) 


où S ne dépend pas de la fréquence. 
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Si la relation (27.31) est observée, l’équation de transfert du 
rayonnement (27.25) et l’équation d'équilibre radiatif (27.30) peu- 
vent s’écrire : 


= nks(S —1,) (27.32) 
et 


S | k, dv = ( k, dv ( 1, + —E kis Sehvy. (27.33) 


Désignons par k, le coefficient d'absorption au centre de la raie 
L, et introduisons les distances optiques dans la nébuleuse : 


t— rkodr, = ( rikodr. (27.34) 


D'autre part, mettons le coefficient d'absorption sous la forme: 
k, = ko (x), (27.25) 


où x est la fréquence adimensionnelle présentant le rapport de la 
distance du centre de la raie à la demi-largeur dopplérienne de la 
raie, c'est-à-dire 

V—Vo 


L=————, (27.36) 


Avp 


Dans les notations adoptées, au lieu des équations (27.32) et 
(27.33), on a 


se 


cos 8 2% —@ (x) (S— 1.) (27.37) 

et 

Vs do | Aqhv 

S=—A ( a (x) az | Lee SP S,(r), (27.38) 

où 

+o 
k4, 

g=— et À ( a(r)dr=1. (27.39) 


Les équations (27.37) et (27.38) doivent être résolues dans les 
conditions aux limites analogues à (27.145). En utilisant ces condi- 
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tions, on obtient d'après les équations citées pour le calcul de la 
fonction $S (t) l'équation intégrale suivante: 


{a 


S(=+ (IK(I—FD+AK(E+ NS) "+ S(#, (27.40) 


v 


où 
+oo 
K(t)= A ( a? (x) Eilta (x)] dr (27.41) 
et 
So()= EE 5, (9). (27.42) 


Notons qu'entre les distances optiques t et + il existe une liaison 
évidente : 


T =ql, To = Go: (27.43) 


Comme le montrent les calculs g & 10-*. On voit donc qu'avec une 
épaisseur optique dès la limite de la série de Lyman de l’ordre de 
l'unité (ces valeurs de 7, doivent être adoptées pour la région de 
H IT), l'épaisseur optique de la nébuleuse au centre de la raie L,, 
sera de l’ordre d’une dizaine de milliers. 

Le calcul de la fonction S (t) d’après l'équation (27.40) détermine 
complètement dans la nébuleuse le champ de rayonnement L, du 
fait qu'ensuite on peut trouver également d’après l'équation (27.37) 
l'intensité de rayonnement J, (£, Ÿ). A l’aide de la fonction S (t} 
on peut exprimer également d' autres quantités physiques liées au 
rayonnement L,. Par exemple, on déduit des formules (27.27) et 
(27.31) l'expression suivante du degré d'’excitation du deuxième ni- 
veau d’un atome d'hydrogène: 


__ 8 _c° 
PA = PTATER S'(t}. (27.44) 


Nous avons aussi utilisé ici les formules (8.12) et (8.5). 

Le noyau de l’équation intégrale (27.40) est exprimé à l’aide de 
la fonction X (t) qui, à son tour, dépend de la quantité « (x). Ainsi, 
la fonction $ (t) cherchée dépendra également dans une mesure no- 
table de la quantité & (x) caractéristique du contour du coefficient 
d'absorption. 

Initialement, dans la théorie de la diffusion du rayonnement L,. 
dans les nébuleuses on a adopté le contour rectangulaire du coeffi- 
cient d'absorption, c'est-à-dire on admettait que æ& (x) —1 pour 
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[æ|<1,eta (x) = 0 pour | x] > 1. Dans ce cas l'équation (27.40) 
devient : 


{ 


S(=+\ LEilt—t|+E (t+1)S(t)d'+S(t. (27.45) 
0 


Nous ne nous attarderons pas à résoudre cette équation en indi- 
quant seulement que pour une nébuleuse il en résulte de très grandes 
valeurs de la densité de rayonnement L,. Ceci signifie que dans une 
nébuleuse le quantum L, subit un nombre très grand de diffusions. 
Notamment, le nombre de diffusions s'avère de l’ordre du carré de 
l’épaisseur optique de la nébuleuse au centre de la raie L,, c’est-à- 
dire 


N & ü. (27.46) 


Par conséquent, pour {, Æ 10* on aura W & 108. 

Or, l’hypothèse d’un contour rectangulaire du coefficient d'ab- 
sorption est très grossière. En réalité le coefficient d'absorption est 
maximal au centre de la raie et décroît progressivement en s'éloi- 
gnant de ce centre. [l s'ensuit que la diffusion du rayonnement dans 
la raie spectrale présente la particularité suivante. Chaque quantum 
absorbé en quelque point d'une nébuleuse peut être ensuite émis à 
une distance quelconque du centre de la raie (puisque e, — k,). 
En particulier, il peut être émis sur une fréquence telle que l’épais- 
seur optique de la nébuleuse sur cette fréquence sera d’après l’ordre 
inférieure à l'unité (c'est-à-dire &, — t,a (x) < 1). Un tel quantum 
quittera sans obstacle la nébuleuse. Par conséquent, pour chaque 
quantum absorbé en un point quelconque de la nébuleuse, il existe 
une probabilité définie d'en sortir à l’extérieur dès après la réémis- 
sion. Il est évident qu’un tel processus ne peut pas avoir lieu dans 
Je cas d'un contour rectangulaire du coefficient d'absorption. Dans 
ce cas le quantum ne sort à l’extérieur qu'après une diffusion pro- 
longée en s’approchant très près de la limite de la nébuleuse. 

Cette particularité de la diffusion du rayonnement dans une raie 
spectrale permet d'obtenir aisément la solution approchée de l’équa- 
tion (27.40). Ce qui vient d’être dit entraîne que le quantum L,, 
apparu en un point quelconque de la nébuleuse la quitte après une 
diffusion dans une région relativement peu grande. Donc, la densité 
de rayonnement L, au point donné dépend peu de la densité de 
rayonnement dans les parties de la nébuleuse éloignées de cette ré- 
gion. Une résolution approchée de l’équation (27.40) nous permet 
donc de sortir du signe d'intégration la valeur de la fonction S ({') 
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pour {”’ —t et obtenir 


S(&[1-— (Æ(u)du++ \ K (u) du ++ ( K (u) du | =S (0. 
" to-t to+t CTAN 
Mais (27.41) entraîne 
\ K (u) du = 1. (27.48) 
0 
I1 vient donc à partir de (27.47) 
S(t= ——<$e 0 (27.49) 
| AU ESE ACTES sr. 
où 
20 +oc 


L (1) = \ K (u) du = À \ a(x) Elæ(zx)tldr, (27.50) 


t — 
alors que Et est la deuxième fonction intégrale exponentielle. 
On voit sans peine que la quantité £ [L (to —t) + L(t +—t)] 


est la part des quanta sortis de la nébuleuse, par rapport au nombre 
total des quanta L, émis à la distance optique f£ de la limite inté- 
rieure de la nébuleuse. Par conséquent, la relation (27.49) exprime 
l’égalité entre le nombre de quanta L,, apparus dans le volume don- 
né à partir du rayonnement L, et le nombre de quanta L, émis par 
ce volume et quittant la nébuleuse. 

Nous pouvons admettre que le quotient S (t)/S, (1) définit appro- 
ximativement le nombre moyen de diffusions subies par le quantum 
L, apparu à la distance optique t. La formule (27.49) entraîne que 
ce nombre vaut approximativement 


N ()= 2 


L'(to—t)+L (to+t) ” 


La formule (27.51) peut être comprise sans peine aussi si on envisage 
Je sens physique de la quantité L (t). 

Considérons à titre d'exemple le cas du coefficient d'absorption 
à profil dopplérien, c'est-à-dire & (x) —e”*". Il vient 


(27.51) 


K (t)= = e-2#E, (te-*) dx (27.52) 
et 
L(t}= —— ( e-®E, (te-*) dr. (27.53) 
Va 0 


23—01064 
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Pour t >> 1 on tire de (27.52) et (27.53) les formules asymptoti- 
ques suivantes: 


1 ; 
On ya C7-54) 
et 
1 ; 


En portant l’expression (27.55) dans (27.49) et (27.51) on obtient 
les formules approchées des quantités S (t) et N (t) respectivement. 
En particulier, le nombre moyen de diffusions du quantum L,, ap- 
paru à la limite intérieure de la nébuleuse vaut approximativement : 


N(0)=2V rt V nu. (27.56) 


Nous voyons que la formule (27.56) donne pour la quantité NW 
des valeurs bien plus petites que la formule (27.46). Par exemple, 
pour £&, — 10*, d’après la formule (27.56), au lieu de la valeur W & 
= 105 donnée par la formule (27.46) on obtient la valeur N Æ 105. 
Un tel résultat est parfaitement clair: avec le profil dopplérien du 
coefficient d'absorption le quantum peut sortir à l’extérieur dans les 
parties extérieures de la raie lors du rayonnement en un point quel- 
conque de la nébuleuse, alors que dans le cas d’un contour rectan- 
gulaire du coefficient d'absorption, ceci est impossible. Par ailleurs, 
il convient de noter que le nombre moyen de diffusions du quantum 
L, dans une nébuleuse, donné par la formule (27.56), reste quand 
même très grand. 11 en est ainsi du fait de la petitesse de la part des 
quanta susceptibles de sortir de la nébuleuse dans les parties exté- 
rieures de la raie (c’est-à-dire là où t,a (x) € 1) lorsque l’épaisseur 
optique de la nébuleuse au centre de la raie est grande. 

Si la fonction $ (t) est connue, on peut trouver d’après la fonc- 
tion (27.37) l’intensité rayonnée par la nébuleuse dans la raie L,, 
c’est-à-dire la quantité 7, (f,, Ÿ), ainsi que le flux de rayonnement 
sortant FH, (t,). Par là même est déterminé le profil de la raie L, 
dans le spectre de la nébuleuse. I] a été établi que les quanta L,, 
sortent de la nébuleuse surtout dans les parties extérieures de la 
raie. La raic L, peut donc posséder un profil à deux sommets. Il est 
clair que la distance entre les sommets est d'autant plus grande que 
l'épaisseur optique de la nébuleuse f, est plus importante. 

3. Champ de rayonnement L,, dans une nébuleuse en expansion. 
Jusque-là nous avons admis que la nébuleuse est fixe. Or, en fait 
ses différentes parties peuvent se déplacer l’une par rapport à l’au- 
tre. En particulier, comme nous l'avons déjà dit, les nébuleuses pla- 
nétaires se dilatent à la vitesse de l’ordre de quelques dizaines de 
kilomètres par seconde. 
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L'étude de la diffusion du rayonnement dans les nébuleuses doit 
tenir compte des mouvements relatifs de la matière dans ces der- 
nières. Le mouvement de la matière intervient dans le champ du 
rayonnement par l'effet Doppler. Il est évident que dans le cas du 
spectre continu cette influence est très faible, mais elle est très forte 
dans le cas des raies spectrales. 

Nous allons examiner maintenant le processus de diffusion du 
rayonnement L,, dans une nébuleuse en expansion. De plus, comme 
dans ce qui précède, nous imaginerons la nébuleuse sous la forme 
d’une couche sphérique mince. 

Supposons d’abord que la vitesse d'expansion v ne dépend pas de 
la distance r au centre de l’étoile. Dans ce cas la dilatation de la 
nébuleuse intervient dans la position de la condition aux limites 
pour r —/,. Lorsque nous avons examiné une nébuleuse fixe, nous 
admettions que l'intensité rayonnée par la nébuleuse à travers la 
limite intérieure est égale exactement à l'intensité du rayonnement 
pénétrant dans la nébuleuse dans la direction opposée. Cependant, 
dans le cas d’une nébuleuse en expansion, ces deux rayonnements 
sont déplacés l’un par rapport à l'autre selon la fréquence, ce qui 
rend impossible l'égalité mentionnée. Si nous supposons que la vi- 
tesse d’expansion est bien plus grande que la vitesse d’agitation 
thermique moyenne de l’atome (c’est-à-dire que Su), alors le rayon- 
nement entrant dans la nébuleuse de son côté opposé n'y sera déjà 
plus absorbé. On peut donc admettre que l’intensité de ce rayonne- 
ment soit nulle. Ainsi, au lieu des conditions aux limites (27.15) 
vérifiées pour une nébuleuse fixe, il faut écrire les conditions aux li- 
mites suivantes d’une nébuleuse se dilatant à grande vitesse: 


I,(0, 8)=0 pour <—+., 
‘ (27.57) 
Js(to, Ÿ)=0 pour >. 


Bien entendu, si la vitesse de l'expansion d’une nébuleuse est 
comparable à la vitesse thermique moyenne de l’atome, il faut 
modifier d'une façon correspondante la première de ces conditions. 

Sous les conditions aux limites (27.57) les équations (27.37) et 
(27.38) permettent de déduire l'équation intégrale suivante déter- 
minant la fonction S (t): 

fa 


S(=+\ K(l—t#)S(")dt+S, (+). (27.58) 
0 


où la fonction XÆ (t) est définie par la formule (27.41). La solution 
approchée de cette équation est de la forme: 


281) > 
S (t) — ADP SA CEE : (27 .99) 


23* 
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où Z (t) est donné par la formule (27.50). Evidemment la densité 
de rayonnement L, d’une nébuleuse en expansion est plus faible que 
celle d’une nébuleuse fixe. 

Admettons maintenant que la vitesse d'expansion de la nébuleuse 
dépend de r. Dans ce cas l’équation de transfert du rayonnement et 
l'équation d'équilibre radiatif doivent tenir compte de l'influence 
de l'effet Doppler (voir [4]). 

Considérons le rayonnement sur la fréquence v dont la direction 
forme un angle 8 avec la normale aux couches planes parallèles de 
la nébuleuse. Le long de ce rayon la fréquence centrale du coefficient 
d'absorption varie suivant la loi 


= Vo + Vo 0 cos Ÿ, (27.60) 


où v, est la fréquence centrale de la raie pour un observateur fixe. 
Le coefficient d'absorption peut donc être mis sous la forme : 


k= ko (EE) = ka r—25 L cos 8 |, (27.61) 


« V—V u 
où l’on a en vue que zx — F5 et Av =V — Admettant com- 


me dans ce qui précède que dans l’acte de diffusion élémentaire la 
diffusion du rayonnement s'accompagne de la redistribution selon 
les fréquences, nous retiendrons pour le coefficient d'émission e, 
l'expression (27.31). D’après ce qui vient d'être dit nous avons com- 
me équation de transfert du rayonnement 


2% a | x — 20 cos 8 | (S—[.). (27.62) 


L'équation d'équilibre radiatif sera maintenant de la forme: 


S(t)=A T dx ( a [x —2@ cos # | I, + S5(0). (27.63) 


Pour v — 0 les deux dernières équations se transforment en équa- 
tions (27.37) et (27.38). 

Sous les conditions aux limites (27.15) ou (27.57) les équations 
(27.62) et (27.63) permettent d'obtenir l'équation intégrale déter- 
minant la fonction S (t). Nous admettons pour simplifier que la 
vitesse d'expansion v croît linéairement en fonction de la distance 


«= 


optique ft, c'est-à-dire vw (t) = v (0) + e -Ll, où _ — const et 


æ > 0. Alors, la fonction S (t) sera déterminée par l'équation 


di 
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(27.40) ou (27.58) dans laquelle la fonction X (t) vaut 


{ 
lou = [atx+vu) € 
K (t)= À ( + \ a(z)a(rz+ytu)e © F 
0 


-7 


dr, (27.64) 


où l’on a introduit la notation 
V==< (27.65) 


La solution approchée des équations citées est donnée par les for 
mules (27.49) et (27.59) où 


+ = ( a (+ Vu) 
L(t) = À | du | «(ne Ô dx = 
U — œ@ 
; Ne 
l +® - — a (y)dy 
— À ( du \ afre * = dx. (27.66) 
0 00 


Dans les nébuleuses gazeuses la quantité y est ordinairement très 
petite, et la quantité f très grande. Examinons donc deux cas parti- 
culiers de la formule (27.66). 

1. Admettons que yt € 1, c’est-à-dire que la nébuleuse se dilate 
avec un gradient de vitesse peu élevé. Dans le cas limite on peut po- 
ser y — 0. La formule (27.66) se transforme alors en formule (27.50) 
et le champ de rayonnement L, dans la nébuleuse est déterminé par 
les quanta qui la quittent dans les ailes des raies (par le chemin qui 
a été examiné précédemment en détail). 

2. Supposons que yt > 1, c'est-à-dire que le gradient de vitesse 
de la nébuleuse est grand. Dans le cas limite posons t — oc. La sortie 
des quanta dans les ailes des raies est alors impossible et dans la né- 
buleuse le champ de rayonnement L, est déterminé par les quanta 
qui la quittent par effet Doppler. Dans ce cas la formule (27.66) 
devient : 

1 1 
L= Ay | (1—e 7) peau. (27.67) 
0 


Pour 4y € 1, on tire de (26.67) 
L=— Ay. (27.68) 
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Il convient de noter que la quantité AY ne dépend pas du con- 
tour du coefficient d'absorption. En effet, on a 


+ 00 


( k, dv = kAv) ( a (x) de = “et, (27.69) 
On obtient donc en appliquant la formule (8.12) 
 —hB,. (27.70) 
Par conséquent, 
A dv 1 dv 97 7. 


Dans le cas considéré l’expression approchée de la fonction S (4) 
est de la forme: 
3S 0 (1) 
AY 


Bien entendu, cette formule ne peut être utilisée que pour les ré- 
gions de la nébuleuse éloignées de la limite (comme, d'ailleurs en gé- 
néral, les expressions de S (t) obtenues par la méthode exposée). 

Il est intéressant d'élucider les conditions dans lesquelles sont 
réalisés les cas particuliers précités de la formule (27.66). Nous avons 


établi que la réponse à cette question dépend de la valeur de la 
quantité 


S ()= (27.72) 


t dv = =9 

O=y=——. (27.73) 

Si Ô > 1, les quanta dans la raie quittent la nébuleuse surtout par 

effet Doppler, et la fonction S (t) est déterminée par la formu- 

le (27.72). Mais si ô € 1, les quanta quittent la nébuleuse surtout 

dans les ailes de la raie. Cette conclusion est bien claire du fait 

que d’après les formules (27.55) et (27.68) la quantité 6 est égale 

selon l’ordre au rapport entre la fraction des quanta sortant de la 

nébuleuse par effet Doppler et la fraction des quanta qui sortent 
dans les ailes de la raie. 


La formule (27.73) peut se récrire sous la forme: 


où Ar est l'épaisseur de la nébuleuse. Il est très difficile d'évaluer 
la quantité du/dr, mais il faut tenir compte de ce que pour les né- 
buleuses réelles au lieu de dc/dr il faut prendre du/ds, c'est-à-dire le 
gradient de vitesse moyenné selon toutes les directions. Comme nous 


le montrerons au $ 28, dans les nébuleuses toujours S —- (par 
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suite de la courbure des couches). Donc, au lieu de la formule (27.74) 
on obtient 
Ar vw = 
Ô = rare (27. 15) 

Appliquons la formule (27.75) aux nébuleuses planétaires. L'épais- 
seur de la nébuleuse faisant quelques dixièmes de son rayon, et sa 
vitesse d'expansion étant quelquefois plus grande que la vitesse 
thermique moyenne d’un atome, dans le cas considéré 6 est de l’ordre 
de l’unité. Par conséquent, la fonction L ({) est déterminée par la 
formule (27.66) elle-même, et non par ses cas limites. Autrement dit, 
en recherchant le champ de rayonnement L,, dans une nébuleuse il 
faut tenir compte aussi bien de la sortie d’un quantum dans les 
ailes de la raie que de sa sortie par effet Doppler. 

Le problème de la présence du champ de rayonnement L, dans 
les enveloppes des novae présente aussi de l’intérèt. Les vitesses de 
l'expansion de ces enveloppes sont bien plus grandes que celles des 
nébuleuses planétaires. Ce cas vérifie donc l'inégalité ô 5 1. Par 
conséquent, dans les enveloppes des novae le champ de rayonnement 
L, est défini surtout par la sortie des quanta par effet Doppler. 

4. Pression de rayonnement (de radiation). La détermination du 
champ de rayonnement L,, dans les nébuleuses rend possible le cal- 
cul de la pression exercée par ce rayonnement. Pour la première fois 
un tel calcul a été réalisé par Ambartsoumian [6] qui a indiqué le 
grand rôle de la pression de rayonnement L, dans la dynamique des 
nébuleuses. La force de la pression de rayonnement est particulière- 
ment grande aux limites de la nébuleuse, où le flux de rayonnement 
atteint la plus grande valeur. De plus, la pression de rayonnement 
est différente aux limites d’une nébuleuse fixe et d’une nébuleuse en 
expansion. Si une nébuleuse est fixe, le flux de rayonnement L, à 
la limite intérieure est nul, et la pression de rayonnement étant di- 
rigée à l’extérieur agit seulement sur la limite extérieure. Quant à 
une nébuleuse en expansion, le flux de rayonnement est différent 
de zéro non seulement à la limite extérieure, mais aussi à la limite 
intérieure. Donc, dans le cas considéré, la pression de radiation 
s’exerce sur les deux limites, à la limite extérieure étant dirigée à 
partir de l’étoile, et à la limite intérieure, vers l’étoile. Dans les deux 
cas le rayonnement L, qui diffuse dans la nébuleuse contribue par 
sa pression à rendre l’épaisseur de la nébuleuse plus grande. 

La pression de radiation dans la raie L, qui agit par unité de 
volume en 1 s vaut 


C 


fr= (RH, (27.76) 


où 7, est le nombre d’atomes d'hydrogène dans 1 cm; k,, le coeffi- 
cient d'absorption par atome; H,, le flux de rayonnement et c, la 
vitesse de la lumière. 
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Admettons d'abord que la nébuleuse soit fixe ou qu'elle se dilate 
sans gradient de vitesse. Avec le contour rectangulaire du coefficient 
d'absorption au lieu de la formule (27.76) on a 

fr =, (27.77) 
où }H est le flux total de rayonnement dans la raie L,. Le calcul de 
la quantité f, d’après la formule (27.77) ne présente aucune difficul- 
té du fait que le nombre de quanta L,, quittant la nébuleuse est égal 
au nombre de quanta L, de l’étoile absorbés par la nébuleuse. D'a- 
près les calculs sous l’action de la pression de radiation dans la raie 
L, les parties extérieures d'une nébuleuse fixe doivent subir une 
accélération de l’ordre de 1 km/s en 10 ans. À peu près un amortis- 
sement de la même grandeur doivent subir les couches de la nébuleuse 
en expansion les plus proches de l'étoile. 

Cependant, nous savons que l’hypothèse du contour rectangulaire 
du coefficient d'absorption est très grossière. En fait, la pression de 
radiation doit être déterminée non par la formule (27.77), mais par 
Ja formule (27.76). De plus, il faut résoudre au préalable le problème 
de la diffusion du rayonnement dans la raie pour le contour réel du 
coefficient d'absorption et compte tenu de la redistribution du 
rayonnement selon les fréquences. Nous avons établi précédemment 
que la diffusion du rayonnement s'accompagne du passage des quan- 
ta des parties centrales de la raie dans ses ailes. Pour une forte 
épaisseur optique de la nébuleuse au centre de la raie L,, le flux de 
rayonnement À, s'avère donc grand dans les ailes de la raie et petit 
dans ses parties centrales. Or, le coefficient d'absorption k, est 
grand dans les parties centrales de la raie et petit dans ses ailes. Ce 
qui vient d’être dit entraîne que la formule (27.76) donne pour la 
pression de radiation à la limite de la nébuleuse des valeurs bien 
plus petites que la formule (27.77) (environ de 100 fois plus petites 
pour une épaisseur optique de la nébuleuse au centre de Ia raie L, 
de l’ordre de 101). 

Dans une nébuleuse en expansion avec le gradient de vitesse la 
force de pression de radiation dans la raie L,, sera également bien 
plus petite que la valeur obtenue d’après la formule (27.77) (voir [4]). 

Pour comprendre le sens des résultats obtenus il ne faut pas perdre 
de vue qu'une nébuleuse planétaire ne peut pas exister longtemps. 
Son expansion entraine la diminution de sa densité et la nébuleuse 
cesse d’être visible. Si elle se dilate à la vitesse de 30 km/s pendant 
un temps de l’ordre de 10% ans, son rayon devient de l’ordre de 
101% cm, et sa densité de l’ordre de 10-** g/cmÿ, c’est-à-dire elle 
atteint à peu près la même valeur que la densité moyenne du milieu 
interstellaire. Comme il s'ensuit des calculs précités, pendant le 
même temps la pression de radiation dans la raie L,, peut créer une 
différence de vitesses dans la nébuleuse de l’ordre de 10 km/s. Bien 
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que cet effet ne soit pas trop grand, il faut en tenir compte pour la 
résolution de certaines questions. 

Les résultats mentionnés se rapportent à une nébuleuse qui ne 
possède pas de région H I. Dans ces nébuleuses, la plupart des ato- 
mes d'hydrogène se trouvent à l’état ionisé. Or, les seuls atomes d'hy- 
drogène neutres subissent la pression de radiation dans la raie L,. 
L'accélération du volume élémentaire provoquée par la pression de 
radiation s’avère donc pas très grande. Plus exactement, cette acce- 
lération w est définie par l’équation 


(+ nt) ma = ( k,H,dv, (27.78) 


tandis que la région H II vérifie l'inégalité n° 5 n,. 

La région H I donne lieu à la relation inverse, c’est-à-dire à 
n, > n'. Toutefois, dans cette région les quanta L,, n'apparaissent 
presque pas, et par conséquent le flux de rayonnement 7, est très 
faible. Tandis que le rayonnement dans la raie L, en provenance de 
la région H II n'est pas absorbé dans sa partie principale par la 
région H Ï, et par suite, ne produit pas de pression de radiation. 
Ceci s'explique par le fait que la largeur dopplérienne de la raie 
Av) dans la région H I est très petite par suite de la petitesse de la 
température T,.. De ce fait, la pression de radiation dans la raie L, 
dans la région H I ne peut pas être très importante. 

Il est curieux de noter que dans les nébuleuses possédant des re- 
gions Ï II et H I la pression de radiation dans la raie L, atteint le 
maximum dans la région transitoire entre les régions. D'après les 
calculs, lorsque la masse de la région H I est relativement peu 
grande, la pression de radiation peut même provoquer le mouvement 
de cette région par rapport à la région H II. De cette façon, d'après 
G. Gourzadian [2], il se forme des nébuleuses planétaires constituées 
de deux enveloppes. 

Le fait que la pression de radiation dans la raie L, peut créer 
dans les nébuleuses des mouvements relatifs perceptibles est dû 
aussi bien au grand nombre de quanta L,, dans la nébuleuse qu’à la 
grande valeur du coefficient d'absorption dans la raie L,. Nous 
savons que certains effets liés à la diffusion du rayonnement (passage 
du quantum dans les ailes de la raie, effet Doppler dû à la présence 
du gradient de vitesse) diminuent la pression de rayonnement L, dans 
les nébuleuses, mais elle reste quand même importante. 

Outre la pression de radiation dans la raie L, la pression de 
rayonnement L, joue également un certain rôle dans les nébuleuses. 
Cependant, à la différence de la pression de rayonnement L, pro- 
ductrice d’un mouvement relatif dans la nébuleuse, la pression de 
radiation dans le continuum de Lyman déclenche l'expansion accé- 
lérée de la nébuleuse tout entière. Il est évident que la grandeur de 
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cette accélération est déterminée par l’équation 


Mw= <<, (27.79) 


où À est la masse de la nébuleuse et £,, l'énergie émise par l’étoile 
dans le continuum de Lyman en 1 s, ou une petite partie de cette 
énergie, si l'épaisseur optique de la nébuleuse au-delà des limites de 
la série de Lyman ne dépasse pas l'unité. La quantité & se prête 
bien à l’estimation. Nous savons que la masse d’une nébuleuse pla- 
nétaire est d'environ 0,01 MG, alors que la quantité E, doit être de 
l’ordre de 10%% erg/s. On trouve donc d’après la formule (27.79) que 
sous la pression de rayonnement L: la vitesse de l'expansion d'une 
nébuleuse doit augmenter d'environ 1 km/s en 1000 ans, c'est-à-dire 
pendant la durée de vie d’une nébuleuse d’une grandeur assez per- 
ceptible. On peut admettre qu'une telle conclusion est confirmée 
par les données d'observation, du fait que la vitesse d'expansion 
d'une nébuleuse v s'avère en moyenne d'autant plus grande que la 
valeur du facteur de dilution dans la nébuleuse est plus petite. 

L'expansion observée des nébuleuses planétaires rend très pro- 
bable l'hypothèse de l'apparition d'une nébuleuse par rejet des 
couches extérieures d’une étoile. A titre de confirmation de cette 
hypothèse on peut signaler que la masse d’une nébuleuse ne fait 
qu'une petite partie de la masse de l’étoile. Cependant, nous ne 
pouvons pas de nos jours indiquer quelle catastrophe de l'étoile 
conduit à la formation d’une nébuleuse planétaire. On a pensé 
pendant quelque temps que les nébuleuses sont produites par les 
éclats des novae ou des supernovae. Ceci est contredit par la compa- 
raison des vitesses d'expansion des enveloppes éjectées (de l’ordre 
de 1000 km/s) avec les vitesses d'expansion des nébuleuses qui ne 
sont que de l'ordre de 10 km/s. De plus, la masse d'une enveloppe de 
nova s’avère bien inférieure (de 1000 fois, environ) que celle d’une 
nébuleuse planétaire. Sous ce rapport on a émis des hypothèses que 
les nébuleuses planétaires se forment par arrachement de l’envelop- 
pe à une vitesse peu grande de certaines étoiles instables (par exem- 
ple, des supergéantes rouges). Un point de vue tout à fait différent 
consiste dans le fait qu'une nébuleuse planétaire apparaît avec son 
noyau à partir de la matière préstellaire (voir [2]). 

Il convient encore de noter que le rôle cosmogonique des nebu- 
leuses planétaires est probablement assez grand. À ce jour on a 
découvert près de 600 de tels objets, mais leur nombre total dans la 
Galaxie n’est probablement pas inférieur à 10 000. A mesure que la 
nébuleuse se dilate, elle cesse d’être visible, et comme nous l’avons 
déjà dit, la durée de vie moyenne d’une nébuleuse est de l’ordre de 
40 000 ans. Il s'ensuit que dans la Galaxie chaque année disparait, 
c'est-à-dire devient invisible, en moyenne une nébuleuse. En même 
temps chaque année doit évidemment apparaître une nébuleuse. Et 
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puisque l’âge de notre Galaxie est de l’ordre de 10! ans, en tout dans 
la Galaxie ont dûü apparaître et puis disparaître environ 10! né- 
buleuses. Nous pouvons donc conclure qu'une partie notable des 
étoiles étaient autrefois des noyaux des nébuleuses planétaires. 
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CHAPITRE VI 


ÉTOILES NON STABLES 


La grande majorité des étoiles possède des spectres d'absorption 
qui ne changent pas sensiblement avec le temps. Les atmosphères de 
ces étoiles ont été examinées en détail aux Chapitres I et II. En 
accord avec les données d’observation on y admettait l’absence de 
processus non stables quelconques dans les atmosphères. Il est 
vrai que l’exemple du Soleil témoigne de ce qu'ils ont bien lieu (ta- 
ches, protubérances, etc.). Cependant, leur échelle est relativement 
petite et ils n’interviennent pas dans les caractéristiques observées 
dans l'étoile dans son ensemble. 

Par ailleurs, les observations ont permis de découvrir un grand 
nombre d'étoiles à fortes et rapides variations du spectre et de 
l'éclat. Le trait caractéristique de telles étoiles est la présence de 
raies brillantes dans leurs spectres. Evidemment, les couches externes 
de ces étoiles sont le siège des processus non stables de grande échel- 
le. Comme l’ont montré des explorations détaillées, ces processus 
sont liés à l’éjection de grandes quantités de matière. Il] en résulte 
autour de l'étoile une enveloppe en expansion dans laquelle appa- 
raissent précisément les raies brillantes. 

Les étoiles qui éjectent la matière sont très variées. Certaines 
d'entre elles éjectent la matière longtemps de façon plus ou moins 
continue. On y rapporte, en particulier, les étoiles des types Wolf- 
Rayet, P Cygne et Be. Dans d’autres cas l'éjection de la matière est 
d’un caractère explosif. Des processus de ce genre sont observés 
dans les sursauts des novae. L'explosion d’une supernova, qui est 
l’un des plus grandioses phénomènes dans la Galaxie, dégage des 
quantités de matière et d'énergie particulièrement grandes. 

Les étoiles des types mentionnés sont les spécimens les plus 
marquants des étoiles non stables. Leur étude est une tâche particu- 
lièrement importante de l’astrophysique, car elle contribue dans 
une grande mesure à élucider la nature des étoiles et les voies de 
leur évolution. 

Sous certains rapports les conditions physiques dans les envelop- 
pes des étoiles non stables sont proches de celles dans les nébuleuses 
gazeuses. Nous utiliserons donc souvent dans l'étude des étoiles 
non stables les résultats décrits au chapitre précédent. 
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$ 28. Etoiles à raies spectrales brillantes 


1. Etoiles des premiers types à raies brillantes. Les spectres stel- 
laires à raies brillantes se rapportent essentiellement soit aux toutes 
premières classes, soit aux classes les plus avancées (pour le mo- 
ment il ne s’agit pas des novae et des étoiles apparentées); parmi 
elles les mieux étudiées sont les étoiles des premières classes à raies 
brillantes, c’est-à-dire les étoiles de type Wolf-Rayet, P Cygne et Be. 
Ceci s'explique surtout par les processus physiques moins compli- 
qués qui marchent dans les atmosphères de ces étoiles. 

Selon le degré d’excitation et d’ionisation des atomes les étoiles 
du type Wolf-Rayet (WR) correspondent à la classe spectrale O. 
Leurs spectres se composent de larges raies d'émission H, He I, 
He II, CIII, N III et d’autres atomes à potentiel d’ionisation très 
élevé, superposés sur un fond continu. On voit de faibles raies d’ab- 
sorption du côté violet de certaines bandes brillantes. La largeur des 
bandes brillantes atteint quelques dizaines d'’angstrôms, et l’in- 
tensité à l’intérieur de la bande est parfois de 10 à 20 fois supérieure 
à celle du spectre continu. Donc l'énergie émise par l’étoile dans les 
raies brillantes s'avère comparable avec l'énergie émise dans le 
spectre continu (dans le domaine visible ou photographique). Byls a 
établi que les spectres des étoiles WR forment deux séries: azotée 
et carbonée. Les spectres de la première séquence comportent des 
bandes d’azote à divers stades d'ionisation, mais ne possèdent pas de 
bandes de carbone et d'oxygène; les spectres de la deuxième con- 
tiennent des bandes de carbone et d'oxygène à divers stades d'ioni- 
sation, mais n'ont pas de bandes d’azote. Dans les deux séquences le 
degré d’excitation et d’ionisation des atomes est à peu près le mé- 
me. Par la suite on a découvert des spectres du type WR comportant 
des bandes d'azote et de carbone. Toutefois, il convient d'admettre 
que dans certains spectres WR les raies d’azote sont plus intenses, 
tandis que dans d'autres, les plus intenses sont les raies de carbone. 

Il arrive souvent que les étoiles WR sont des composantes des 
binaires spectrales. Certaines d'entre elles sont des variables à 
éclipses. L'étude de tels systèmes a fourni de nombreux renseigne- 
ments précieux sur les étoiles WR. Ainsi, on a trouvé que leurs 
masses sont de l’ordre de 10 masses solaires. 

Les magnitudes visuelles des étoiles WR sont de l’ordre de 
—3", Ces étoiles sont parmi les plus brillants objets de la Galaxie. 
Cependant, des spectres WR sont également propres aux novae quel- 
ques années après l’explosion, de même qu’à certains noyaux des 
nébuleuses planétaires. Les étoiles indiquées sont notablement plus 
faibles que les étoiles WR elles-mêmes. Leurs magnitudes visuelles 
sont en moyenne de +5". 

Aux étoiles WR se rapportent également les étoiles du type 
P Cygne qui appartiennent à la classe spectrale B. Dans leurs spectres, 
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tout comme dans celui des étoiles WR sont visibles les raies brillan- 
tes à peu près symétriques par rapport aux fréquences centrales et 
limitées du côté violet par des raies d'absorption (fig. 35, a). Ce- 
pendant, la largeur des raies brillantes dans ce cas n’est pas aussi 
grande que celle des spectres WR, alors que les raies d'absorption 
sont au contraire bien plus intenses. 

Outre les étoiles du type P Cygne. les raies d'émission possèdent 
également d'autres étoiles de la classe spectrale B. On les appelle 
simplement étoiles du type Be. Les profils des raies de ces spectres 


Fig. 35 


peuvent être caractérisés de la façon suivante : sur la raie d’absorp- 
tion large et peu profonde se superpose une raie d'émission moins lar- 
ge, qui dans certains cas peut être unitaire et dans d'autres, dédou- 
blée (fig. 35, b et c). Les spectres des étoiles du type Be subissent des 
variations notables avec le temps. Par exemple, varient les inten- 
sités relatives des composantes des raies brillantes. 11 arrive que les 
raies brillantes disparaissent complètement et l'étoile du type Be 
se transforme en une étoile normale de la classe B. Les variations du 
spectre s'accompagnent également de faibles variations d'éclat. 

L'interprétation des spectres d'émission considérés est fondée sur 
l'hypothèse de l’écoulement de la matière à partir de l'étoile abou- 
tissant à la formation autour de celle-ci d'une enveloppe en mouve- 
ment étendue. Le facteur de dilution du rayonnement dans l’enve- 
loppe étant petit nous pouvons affirmer, en nous fondant sur le 
théorème de Rosseland (voir $ 22), que l’enveloppe doit absorber les 
quanta de hautes fréquences provenant de l'étoile et les transformer 


$ 28] ÉTOILES À RAIES SPECTRALES BRILLANTES 367 


en quanta de fréquences plus basses. Autrement dit, la luminosité de. 
l'enveloppe se produit en principe de la même façon que celle d’une 
nébuleuse gazeuse, c’est-à-dire due à l’énergie ultraviolette de l’étoi- 
le. 11 est clair que pour que des raies brillantes apparaissent dans 
le spectre d’une étoile il faut que sa température soit assez élevée 
(comme le montrent des calculs simples, elle doit être approximati- 
vement plus grande que 20 000 K). Les raies brillantes qui apparais- 
sent sous l’action de l'énergie ultraviolette sont observées juste- 
ment dans les spectres des étoiles les plus chaudes (des classes O0: 
et B). 

D'après les profils des raies brillantes des spectres on peut juger 
du caractère de l’éjection de la matière. On admet généralement que 
les étoiles du type WR éjectent en permanence de la matière dans 
toutes les directions avec une intensité à peu près constante. Ce 
mouvement de la matière doit produire les profils des raies observés, 
symétriques par rapport à la fréquence centrale. Dans ces conditions, 
la matière qui s'éloigne de nous donne la partie de la raie s’élargis- 
sant du côté rouge du spectre, et la matière qui s’en approche, la 
partie de la raie s’élargissant du côté violet. Les spectres des étoiles 
du type WR ne subissent pas de variations notables avec le temps. 
Il faut donc admettre que l'écoulement de la matière à partir de ces 
objets est stationnaire. 

L'interprétation des profils des raies des spectres des étoiles du 
type Be est plus compliquée. D'après Struve ces étoiles tournent très 
vite ; il en résulte que leurs spectres présentent de larges raies d’ab- 
sorption. À en juger d'après la largeur des raies, les vitesses de rota- 
tion des étoiles à l’équateur atteignent plusieurs centaines de kilo- 
mètres par seconde. Struve admettait que la rotation est responsa- 
ble de l’écoulement de la matière à partir du plan équatorial de l’étoi- 
le, ce qui aboutit à la formation d'un anneau de gaz tournant autour 
de l'étoile. C’est dans cet anneau de gaz qu'apparaissent justement 
les raies brillantes qui se superposent sur les larges raies d’absorp- 
tion. La vitesse de rotation de l’anneau étant plus petite que celle de 
l'étoile (du fait de la conservation du moment angulaire), la raie 
brillante devient plus mince que la raie d'absorption. Il est probable 
que la rotation rapide de l'étoile du type Be contribue réellement à 
l'écoulement de la matière, mais n’est pas responsable de l’écoule- 
ment. On déduit ceci du fait que le spectre d'émission des étoiles du 
type Be subit des variations irrégulières avec le temps. et même dis- 
puraît parfois tout à fait. L’écoulement de la matière des étoiles 
considérées doit donc avoir un caractère irrégulier. 

Pour interpréter les spectres des étoiles du type WR, P Cygne et 
Be (ainsi que d’autres étoiles non stables) il faut élaborer une théorie 
de l'apparition des raies spectrales dans les enveloppes stellaires 
étendues en mouvement. Les principes de cette théorie seront expo- 
sés plus loin (pour plus de détail voir [1] et [2)). 
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2. Profils des raies d'émission. Les vitesses du mouvement des 
enveloppes sont ordinairement de dizaines et de centaines de kilo- 
mètres par seconde, c'est-à-dire qu'elles sont bien plus grandes que 
les vitesses thermiques moyennes des atomes. On peut donc admettre 
que les profils des raies d'émission sont déterminés surtout par le 
mouvement de l'enveloppe. En première approximation on peut 
négliger l'influence d’autres facteurs sur le profil de la raie. 

Nous allons obtenir la formule qui détermine le profil de la 
raie d'émission pour un champ de vitesses arbitraire dans l’envelop- 
pe. Tenons également compte de l’opacité éventuelle de l’enveloppe 
au rayonnement dans la raie. 

Considérons la raie qui apparaît par transition d'un atome donné 
de l’état k vers l'état i. Le coefficient d'absorption «;, et le coeffi- 
cient d'émission e;, Seront considérés comme constants dans l'in- 
tervalle v,;, — ia VV + Fi 
intervalle. Ici v;, est la fréquence centrale de la raie; Av; = 


et comme nuls hors de cet 


U « ° . . 
— 2— Vin, OÙ u est la vitesse thermique de l’atome; c, la vitesse 


de la lumière. 

Prenons le système de coordonnées xyz d'origine au centre de 
l'étoile et d’axe z dirigé vers l’observateur. Désignons la vitesse du 
mouvement des atomes dans l'enveloppe par v (x, y, z), et sa pro- 
jection sur l'axe : par v, (x, y, z). Admettons que v > u. 

Il est clair que dans les hypothèses énoncées pour &;4 et e:r, le 
rayonnement de fréquence v sera émis vers l'observateur non pas 
par toute l'enveloppe, mais par une seule de ses régions, disposée de 
part et d’autre de la surface des vitesses radiales égales et déterminée 
par l'équation 
Vik 
C 


V= Var + U, (x, y, 2). (28.1) 
Les frontières de la région mentionnée sont éloignées de la surface 
(28.1) suivant la ligne de visée (c’est-à-dire selon l’axe z) à la distan- 
ce correspondant à la variation de la fréquence de la quantité Av;,/2. 
En désignant les valeurs limites de z par z, et z. et en utilisant la 
petitesse de uw devant v, on obtient: 


Ov; 


Ava = | SE] (22 —2:) (28.2) 
ou 
Zo — 24 — T@&, | ° (28.3) 
Ôz 


Soit Zir (x, y, v) l'intensité rayonnée par le point du disque de 
l'étoile de coordonnées zx, y sur la fréquence v à l’intérieur de la raie. 
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Puisque l'« épaisseur » de la couche productrice du rayonnement sur 
la fréquence v (c est-à-dire la différence z; — z,) est relativement peu 
élevée (à l'exception des points isolés), on peut admettre que les 
quantités &;, et e;, sont constantes dans cette couche le long de l’axe 


z et égales à leurs valeurs à la surface (28.1). On a donc pour l'in- 
tensité Z;, (x, y, ) 


Line, y, V)= LE ent) (28.4) 


ik 
Œih 


L'énergie totale émise par l'enveloppe sur la fréquence v par 
unité d'angle solide est donnée par la formule : 


E,, G)= | \ Lx, y, v)dr dy. (28.5) 


En utilisant (28.3) et (28.4) on trouve au lieu de (28.5): 


En(ny=\\<Æt|1—e 


Œir L 


dx dy. (28.6) 


L'intégration porte ici sur la surface (28.1). La formule (28.6) dé- 
termine justement le profil cherché de la raie d'émission. 

L enveloppe peut être divisée de façon approximative en deux 
régions: l’une, opaque au rayonnement dans la raie considérée et 


l'autre, transparente à ce rayonnement. Dans la première région la 
9 


quantité — ir dépasse l'unité et dans la deuxième elle est infé- 
En 
rieure à l'unité. Dans la première région l'intégrale (28.6) est égale à 
° \ | Eih 9 
Ex (v)= \ \ 5 dx dy, (28.7) 


Œik 


et dans la deuxième: 


Ex (= | Er | _ dx dy. (28.8) 
âz 


Les quantités a; et e;x qui figurent dans ces formules sont expri- 
mées à l’aide de la concentration des atomes absorbants n; et émet- 
teurs 7, de la façon suivante: 


nhARIRVIR 


= 9 
Etk AnAViR ? (28.9) 
— MiBinhVir [4 Bi Mn 9 


4#—0106G4 


te 
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où À, et B;, sont les coefficients d’Einstein des transitions. Compte 
tenu de la liaison entre À4;, et B;,, on obtient 


Ein __ 2hviR 1 9 
an — à FT (28.11) 
Fi TR 


Comme il se doit. la relation (28.11) se transforme en formule de 
Planck lorsque »4/n; est définie par la formule de Boltzmann. 

De la sorte. pour le calcul du profil d'une raie d'émission il faut 
connaître aussi bien la distribution des vitesses dans l'enveloppe que 
la distribution des atomes absorbants et émetteurs. Plus loin nous 
montrerons comment calculer les quantités n; et n,. Par là même le 
problème de calcul des profils des raies d'émission sera résolu défi- 
nitivement. 

A titre d'exemple d'application deS formules (28.7) et (28.8) 
cherchons les profils des raies d'émission formées par une enveloppe 
en expansion à une vitesse constante pour toutes les couches (v — 
— const). Notons r la distance du volume donné au centre de l'étoile 
et © l'angle entre la direction des atomes et la direction vers l'ob- 
servateur. Alors. on a 

dr - 


v,=vcos®, = sin 6, (28.12) 


et la surface des vitesses radiales égales correspondant à la fréquence 
v est déterminée par l'équation: 


v= vin + v cos Ÿ. (28.13) 


Supposons d’abord que l'enveloppe est transparente au rayonne- 
ment dans la raie. Alors, compte tenu du fait que dr dy = 
— 21 sin° Ôr dr. la formule (28.8) amène: 


Ein (v) = 41 + \ eur?dr. (28.14) 


Ainsi, une enveloppe transparente donne une raie d'émission à pro- 
fil rectangulaire (c'est-à-dire que l'intensité à l’intérieur de la raie 
est constante). Evidemment, la largeur de la raie correspond à la 
double vitesse d'expansion de l’enveloppe. 

Si l'enveloppe est opaque au rayonnement dans la raie, alors 
d'après la formule (28.7) on trouve que dans le cas considéré : 


En (v) = 27 sin? à | ak rr, (28.15) 
ou compte tenu de (28.13) 


En (v)= 21 [1— (x +)" \ Uk pgr. (28.16) 


ViR V Œih 
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Par conséquent. une enveloppe opaque donne une raie d'émission à 
profil parabolique. 

D'une façon analogue on peut déterminer les profils des raies d’é- 
mission formés par une enveloppe dans laquelle la vitesse d'expan- 
sion dépend de r. On comprend sans peine que dans ce cas pour une 
enveloppe transparente les profils des raies seront symétriques à 
intensité décroissant avec l’éloignement du centre de la raie (du 
fait qu'ils s’obtiennent par superposition des profils rectangulaires 
de largeurs différentes). De tels profils ressemblent beaucoup aux 
profils des raies formées par une enveloppe opaque avec v = const. 
Avant donc de parvenir à une conclusion sur la distribution des vi- 
tesses dans l’enveloppe d’après les profils des raies, il faut établir 
si l'enveloppe est opaque ou transparente au rayonnement dans les 
raies. 

Pour résoudre cette question on peut examiner quelques raies 
d'émission d'un seul et même atome dans le spectre d’une étoile. 
Il est évident que dans le cas d'une enveloppe transparente les pro- 
fils de toutes ces raies doivent être identiques. Mais si l'enveloppe 
est en partie opaque au rayonnement dans les raies, alors diffé- 
rentes parties de l'enveloppe seront opaques à raies différentes, et il 
en résulte que les profils des raies considérées devront différer entre 
eux. 

Lorsque l'enveloppe se trouve près de l'étoile (par exemple, 
lorsqu'elle est formée par un écoulement permanent de la matière), 
pour déterminer les profils des raies d'émission il faut tenir compte 
de l'effet d'écran de la partie stellaire de l'enveloppe. Cet effet rend 
la raie asymétrique. 

Si l'enveloppe est opaque au rayonnement dans la raie, alors 
dans la partie de l’enveloppe située entre l'étoile et l’observateur 
apparaît une raie d'absorption. Dans le cas d’un écoulement radial 
cette raie est déplacée du côté violet du spectre. La raie d'émission 
qui apparaît dans l’enveloppe se superpose en partie à la raie d'ab- 
sorption. 

On peut également déterminer d'après la formule (28.6) les 
profils des raies d'émission formées par l’enveloppe éjectée par une 
étoile en rotation. Ce problème présente de l'intérêt pour l’inter- 
prétation des spectres stellaires du type Be. 

3. Intensités des raies d'émission. Au £ 24 nous avons déterminé 
les intensités des raies d'émission pour le cas des nébuleuses gazeuses. 
Nous savons que le problème se ramène à la résolution du système 
d'équations algébriques linéaires 

i— 1 oo 
ni D Ar = D na + nentC;(T.). (28.17) 

= =i 
qui expriment la condition de stationnarité de chacun des états exci- 
tés de l’atome. Ici n;, n. et n* sont les concentrations des atomes à 


24* 
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l'i-ième état. des électrons libres et des ions respectivement ; 

nen *C' (Te), les nombres de captures des électrons par les ions au 
n-ième niveau dans 4 cm“ en 1 s. En écrivant ces équations on ad- 
mettait que les nébuleuses sont transparentes au rayonnement dans 
les raies des séries subordonnées du fait que dans les nébuleuses le 
degré d'’excitation des atomes est très petit. 

Les raies d'émission dans les spectres des étoiles du type WR, 
P Cygne et Be apparaissent en principe de la même façon que dans 
le spectre des nébuleuses, c'est-à-dire par photo-ionisations et recom- 
binaisons. Cependant, le degré d'excitation des atomes dans les en- 
veloppes des étoiles considérées n’est pas si petit que dans les né- 
buleuses ; il s'ensuit que les enveloppes peuvent être opaques au 
rayonnement dans les raies des séries subordonnées. Donc pour le 
calcul des intensités des raies d'émission des spectres stellaires on 
ne peut pas toujours utiliser les équations (28.17). En général. dans 
le cas considéré, il convient de composer et de résoudre un nouveau 
système d'équations tenant compte de l’opacité de l’enveloppe au 
rayonnement dans les raies, c’est-à-dire comprenant en plus des 
équations de stationnarité de chaque niveau les équations de trans- 
fert du rayonnement dans chaque raie. 

La nécessité de prendre en considération le mouvement de l'en- 
veloppe complique encore le problème. Toutefois, si dans l’envelop- 
pe le gradient de vitesse est assez grand (et dans les enveloppes consi- 
dérées c’est bien le cas), le problème devient notablement plus simple. 
Ceci s'explique par la présence du gradient de vitesse dans l’en- 
veloppe, ce qui permet aux quanta dans les raies de sortir par effet 
Doppler non seulement des régions limitrophes, mais encore des 
régions intérieures de l'enveloppe. Grosso modo, grâce au gradient de 
vitesse l’enveloppe devient dans une certaine mesure transparente 
au rayonnement dans les raies. Le problème de la détermination des 
intensités des raies d'émission se ramène alors de nouveau à un cer- 
tain système d'équations algébriques, mais non plus linéaires, comme 
dans le cas des nébuleuses. 

Pour composer les équations mentionnées il faut tenir compte des 
processus suivants: 1) ionisation des atomes depuis chaque état sous 
l'action du rayonnement de l'étoile ; 2) recombinaison à chaque ni- 
veau; 3) transitions spontanées des états supérieurs vers les états 
inférieurs ; 4) transitions des états inférieurs vers les états supérieurs 
avec absorption des quanta dans la raie, émis par l’enveloppe. 

Le nombre de transitions spontanées du k£-ième état vers l'i-ième 
état qui se produisent dans 1 cm en 1 s est n,4,;. Si l'enveloppe est 
transparente au rayonnement dans la raie donnée, les quanta émis 
lors de cette transition sortent sans obstacle à l’extérieur et les 
transitions inverses n’ont pas lieu. Si l'enveloppe est opaque au 
rayonnement dans la raie et le gradient de la vitesse y est absent, 
alors presque tous les quanta dans la raie sont absorbés dans l’en- 
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veloppe et le nombre de transitions du k-ième état vers l'i-ième état 
est presque exactement égal au nombre de transitions de l'i-ième 
état vers le k-ième état. Mais en présence dans l’enveloppe du gra- 
dient de vitesse une certaine fraction de quanta dans la raie sort de 
l'enveloppe par effet Doppler. Nous désignerons cette fraction par 
B;.. Alors, le nombre de transitions k — i dépassera le nombre de 
transitions inverses de la quantité n,4,;h;:. 

Le nombre de transitions des atomes du k-ième état vers tous les 
autres états devant être égal au nombre de transitions vers l'i-ième 
état. on a 


i-1 20 
nm; (= À nr + Bbe)= À. NhdniBir + nen'Ci (Te), (28.18) 


où n;B;cpie est le nombre d'ionisations depuis l’i-ième état. Les 
quantités p;. sont considérées comme connues et valent : 


Pie = Wpie (28.19) 


où po? est la densité de rayonnement au-delà de l’i-ième série dans 
l'atmosphère de l'étoile et W, le facteur de dilution du rayonnement. 

En déterminant les quantités B;, adoptons, comme dans ce qui 
précède. que le coefficient d'absorption &;,, aussi bien que le coeffi- 
cient d'émission £e/», dans la raie de fréquence v;, sont différents de 


zéro et constants dans l'intervalle Av;; — 2 Vin étant nuls hors 


de cet intervalle. En outre, admettons que Îla région de l'enveloppe, 
où le rayonnerent est absorbé dans la raie considérée, est relative- 
ment peu étendue (par suite du grand gradient de vitesse), de sorte 
que la densité de matière et le gradient de vitesse dans cette région 
peuvent être considérés comme constants. 

Examinons le rayonnement dans la raie sur la fréquence v;: 
issu d’un certain volume élémentaire dans la direction s à l’inté- 
rieur d'un angle solide do. Sur le chemin de s à s + ds la part des 
quanta absorbés sera la suivante : 


ans [vir—vir| DR 9 

e “in (1— ue) Gr ds, (28.20) 

où le facteur e “ix* tient compte de l’absorption du rayonnement 
. ou Vi Vin| ue 

sur le chemin de zéro à s, et le facteur 1 — — 7 est la variation 


ik 
de la fréquence de rayonnement due à l'effet Doppler. De plus 


, Vir OÙ ‘ 
VER VIRE rs S. (28.21) 
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La part des quanta absorbés sur tout leur chemin dans l’enveloppe est 


t -Q:25 1 
| ik [1 — 7 
où la quantité s, se calcule d’après la condition: 


1 
2u 


dv ds 
"ds. 


s | an ds, (28.22) 


ds 
ôs 


s=1. (28.23) 


En multipliant l'expression (28.22) par dw/4n et en l’intégrant 
sur tous les angles solides on obtient la part des quanta absorbés 
dans l'enveloppe par rapport au nombre total de quanta émis par le 
volume donné. Avec les notations adoptées cette part est égale à 
1 — B,,. On trouve donc pour la quantité ;, : 


"1 
Pin = ( (1 — IFk) Ba 2 Te (28.24) 
où l’on a introduit la notation 
0 — 1 da 925 
R— 2UA;h | Ôs (8.2 ) 


Si au point donné l'enveloppe est opaque dans toutes les direc- 
tions, c’est-à-dire si f5, € 1. alors B;, est égale à la quantité fi, 
moyennée suivant les directions. Mais si au point donné l'enveloppe 
est transparente dans toutes les directions, c'est-à-dire si B?, > 1, 
alors, comme il se doit, B;x = 1. 

Ainsi, pour calculer les quantités n; nous avons obtenu le sys- 
tème d'équations (28.18) où les quantités B;, sont déterminées par 
les relations (28.24). Les quantités f$?, qui figurent dans ces relations, 
comme le montrent les formules (28.5) et (28.10). sont exprimées à 
l’aide de f°., et des populations des niveaux des atomes. 

Si les équations (28.18) sont résolues pour des parties différentes 
de l’enveloppe, nous pouvons alors déterminer la quantité totale de 
l'énergie émise par l'enveloppe dans une raie spectrale quelconque. 
A cet effet on utilise la formule suivante: 


Eyi= ArhVir ( naBix dV, (28.26) 


et l’intégration porte sur tout le volume de l'enveloppe. Pour une 
enveloppe transparente B;, — 1 et la formule (28.26) se transforme 
en formule (24.8) du chapitre précédent. 

Le système d'équations (28.18) peut être résolu numériquement. 
A cet effet il faut connaître les valeurs de quatre paramètres: la 
température de l'étoile T, (dont dépendent pf); la température 
électronique 7, (dont dépendent C;) ; le facteur de dilution W et les 
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quantités f,:. Le Tableau 43 donne à titre d'exemple les valeurs du 
décrément de Balmer trouvées pour 7, — 20 000 K; T, — 20 000K ; 
B.:2 — 0,001 et pour deux valeurs du facteur de dilution W = 0,01 
(cas I) et W — 0,1 (cas IT). 


Tableau 43 


Décrément de Balmer théorique dans les spectres des enveloppes 
stellaires en mouvement 


Cas des Cas des 
Raie Cas 1 Cas ]JI nébuleu- Raie Cas 1 Cas II nébulceu- 
seR ses 
Hz 1,61 0,97 2,79 Hs 0,24 0,50 0,28 
Hg 1,00 1,00 1,00 | He 0,15 0,32 0,18 
H, 0,44 0,80 0,49 


Ce même tableau donne à titre de comparaison les valeurs du 
décrément de Balmer pour le cas des enveloppes transparentes (par 
exemple, des nébuleuses) pour 7, — 20 000 K. Elles sont obtenues 
par résolution du système d'équations (28.17) qui est un cas parti- 
culier du système d'équations (28.18) pour B,: = 0, fPyr = 1 (i — 
— 2, 3, ...) en négligeant l'ionisation depuis les états excités. 

Dans le cas des nébuleuses le décrément de Balmer dépend seule- 
ment de la température 7, et change très peu avec sa variation. En 
ce qui concerne les enveloppes qui se déplacent avec un gradient de 
vitesse, le décrément de Balmer dépend de plusieurs paramètres et 
peut prendre des valeurs très différentes. 

Les observations montrent que dans les spectres des étoiles des 
types WR, P Cygne, Be et novae, le décrément de Balmer varie 
sensiblement en passant d’une étoile à l’autre, et dans le cas des 
étoiles du type Be et des novae il varie également avec le temps dans 
le spectre d’une même étoile. Ceci peut être dû à ce que les valeurs 
des paramètres W et B,., dont le décrément de Balmer dépend nota- 
blement, varient dans les enveloppes des étoiles citées. 

Pour le calcul du paramètre f,, il faut connaître le champ des 
vitesses dans l’enveloppe. Supposons, par exemple, que les atomes 
se déplacent dans la direction radiale à une vitesse v fonction de r. 
On montre aisément que dans ce cas 

ds dv 


— 2 LA in2 9Q 9 
= COS Ÿ + — Sin Ÿ, (28.27) 


où Ÿ est l'angle entre la direction du rayon vecteur et la direction 
du rayon. La formule (28.27) montre que même lorsque du'dr = 0 
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il existe dans l'enveloppe un gradient de vitesse défini par la cour- 
bure des couches. Dans ce cas 


de 


2 v 
ds 3 7 . (28.28) 


Après le calcul de Le la quantité f,. se trouve d’après la for- 
mule 


1 ds 

Bien sl (28.29) 

où #7, est le nombre d’atomes à l’état fondamental dans 1 cm* et 
k:°. le coefficient d'absorption dans la raie de résonance par atome. 

L'’estimation de la quantité B,, d’après les formules utilisées con- 
duit aux valeurs nécessaires pour expliquer le décrément de Balmer 
observé. Le calcul du décrément de Balmer par résolution du sys- 
tème d'équations (28.18) et par application ultérieure de la for- 
mule (28.26) a été entrepris par de nombreux auteurs. A cet effet on 
retenait pour la population des niveaux non seulement le mécanis- 
me de recombinaisons, mais aussi celui de collisions. 

4. Etoiles du type Be. Nous avons déjà dit que pour expliquer 
les profils des raies spectrales des étoiles du type Be on émet l’hy- 
pothèse que ces étoiles sont animées d’une rotation rapide et don- 
nent lieu à l'écoulement de la matière. Les profils des raies d’émis- 
sion qui apparaissent dans l’enveloppe éjectée de l'étoile en rotation 
peuvent être déterminés d’après la formule (28.6) pour un champ 
des vitesses approprié dans l'enveloppe. De tels profils ressemblent 
beaucoup aux profils des raies d'émission dans les spectres des étoiles 
du type Be. Les variations observées des profils des raies peuvent 
être expliquées par la variation de la puissance d'éjection de la 
matière. À cet effet le rôle de la variation du rapport entre les par- 
ties transparente et opaque de l'enveloppe, en particulier, présente 
de l'intérêt. 

Les intensités relatives des raies d'émission de Balmer dans les 
spectres des étoiles du type Be ne s'accordent pas d'ordinaire avec 
les intensités calculées pour le cas des nébuleuses. Toutefois, elles 
peuvent être expliquées à l’aide de la théorie exposée plus haut 
tenant compte de l’opacité des enveloppes et de la présence dans 
celles-ci du gradient de vitesse. L’opacité de l'enveloppe présente 
une grande importance pour les premiers termes de la série de Bal- 
mer. Pour les termes supérieurs de cette série les enveloppes peuvent 
être considérées comme transparentes. 

D'après les intensités observées des raies d'émission de Balmer 
on peut déterminer la concentration des atomes d'hydrogène dans 
l'enveloppe. Supposons pour simplifier que l'enveloppe est transpa- 
rente dans la raie correspondant à la transition À — 2. Alors, on peut 
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admettre que dans la formule (28.26) B., = 1 et ny, — zxnen*', où 
z. se trouve d'après le système d’équations (28.17) (pour plus en 
détail, voir $ 24). Dans le cas considéré la formule (28.26) devient : 


Es = ApohVonzr ( nn‘ dv. (28.30) 


Admettons que dans l’enveloppe les atomes d'hydrogène se trou- 
vent essentiellement à l’état ionisé, et la densité de la matière décroît 
dans l’enveloppe en raison inverse au carré de la distance au centre 
de l'étoile (bien que cette hypothèse soit grossière pour les enveloppes 
des étoiles du type Be). On aura alors 


n=nt=n (=). (28.31} 


où r, est le rayon de l'étoile et n°, la concentration des électrons li- 
bres près de la surface de l'étoile. Maintenant, au lieu de la formu- 
le (28.30), on obtient 


E yo — 47nA hoRVonznne rs. (28.32) 


D'autre part, l'énergie émise par l’enveloppe dans la raie peut s'é- 
crire : 


_ Bn®rhe® Wok à 
Es — tr op Ù (28.33) 
e RT% —{ 


où W., est la largeur équivalente de la raie. eXprimée en centimè- 
tres. En comparant les deux dernières formules, on trouve 


a 27c W: 0 
NE = ———— = — . (25.34) 
ToAneïnAok sk 
eRTe —_ 


La formule (28.34) rend possible la détermination de la concen- 
tration des électrons libres (et donc, des protons) dans l'enveloppe 
d’après la largeur équivalente mesurée de la raie. Ensuite, d’après la 
formule d’ionisation (23.14) on peut trouver également la concen- 
tration des atomes neutres d'hydrogène. De cette façon on a obtenu 
en moyenne pour plusieurs étoiles du type Be n° & 10! cm”* et 
n; & 105 cm*. 

Les étoiles du type Be se distinguent des étoiles de la classe B. 
nou seulement par la présence des raies brillantes dans les spectres, 
mais encore par certaines particularités du spectre continu. Comme 
l'ont montre les observations, les étoiles du type Be à émission sont 
en moyenne plus rouges que les étoiles de la classe B sans émission. 
D'autre part, la discontinuité de Balmer des étoiles du type Be 
s'est avérée plus petite que celle des étoiles de la classe B. Il est 
évident que ces différences sont dues à la présence des enveloppes 
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propres aux étoiles du type Be. À la suite de la transformation du 
rayonnement haute fréquence de l'étoile, dans l'enveloppe apparais- 
sent non seulement des quanta dans les raies, mais encore des quanta 
dans le spectre continu. 

La détermination de la quantité d'énergie émise par une étoile 
du type Be dans le spectre continu ne présente pas de difficulté. 
Puisque l'enveloppe est transparente sur les fréquences du spectre 
continu (l'étoile elle-même est visible à travers l’enveloppe), l’éner- 
gie émise par l'étoile Be sur la fréquence v peut se mettre sous la 
forme d’une somme : 


L,= L?i+ LS", (28.35) 
où ZX est l'énergie émise par l'étoile elle-même (sans l'enveloppe) 
et L®Y, l'énergie émise par l'enveloppe. Evidemment. 


2hv3 1 
“TS 


(28.36) 


RTe _ 1 


Or, pour obtenir la quantité L®Y nous devons utiliser l'expression 
(26.6) du coefficient d'émission volumique dû aux recombinaisons 
et aux transitions libre-libre. En intégrant cette expression sur tous 
les angles solides et tout le volume de l'enveloppe et en appliquant 
la formule (28.31), on obtient 


O0 
Env _ y_2 3,02 21 es m )" ( 9 11 1 k ] RT 


, (28.37) 


Les formules mentionnées entraînent que le renforcement de 
l'écoulement de la matière à partir de l’étoile provoque les modifi- 
<ations suivantes: 

1) l'éclat apparent de l'étoile doit augmenter; 

2) la température spectrophotométrique doit baisser du fait 
qu'elle est faible pour l'enveloppe ; 

3) la discontinuité de Balmer doit diminuer du fait qu'elle est 
négative pour l'enveloppe. 

Les deux dernières conclusions sont fondées sur les formules (26.9) 
æt (26.10) du chapitre précédent. 

En plus des variations décrites du spectre continu le renforce- 
ment de l’éjection de la matière doit donner lieu à l’augmentation 
de l’énergie émise par l'enveloppe dans les raies spectrales. Tous 
<es effets sont d'autant plus grands que la température de l'étoile 
est plus élevée et l'épaisseur optique de l'enveloppe au-delà des li- 
mites de la série de Lyman est plus grande. 
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À l’aide des formules écrites ci-dessus on peut donner une inter- 
prétation détaillée du spectre continu des étoiles Be. V. Gorbatski 
[2] l’a fait pour l'étoile y Cassiopée qui est l’une des étoiles étudiées 
les plus connues. De 1936 à 1941 on a enregistré des variations très 
fortes de l’éclat et du spectre de cet objet. Pendant la période indi- 
quée l'éclat de l’étoile a augmenté trois fois. Le renforcement de 
l'éclat s’accompagnait d'une diminution de la température spectro- 
photométrique, d’une diminution de la valeur de la discontinuité 
de Balmer et d'une augmentation de l'intensité des raies de Balmer 
(fig. 36). Tout ceci peut être expliqué par la puissance de l’écoule- 


_1957 1958 159 720 7 1938 193 4940 1941 
ue 07° 
: 5 
o-D 
0: 
—0,2 
0,3 = 
A 
6 
4 
O0 ST S 5 0 à 
4937 1939 1940 1941 
Fig. 36 


ment de la matière, qui a augmenté trois fois pour décroître ensuite. 
Autrement dit, l'étoile a rejeté successivement trois enveloppes. La 
comparaison de la théorie avec les observations a permis d'établir 
les paramètres principaux de l'étoile et de l'enveloppe. Il s'est avéré 
que le rayon de l'étoile est égal à trois rayons solaires. Sa température 
est égale à 34 000 K, le nombre d’atomes d'hydrogène dans 1 cm° 
au voisinage de la surface est de l’ordre de 10! à 10!%, et la tempé- 
rature électronique moyenne de l'enveloppe 7, Æ 15 000 à 20 000 K. 
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Pour de nombreuses étoiles du type Be on a mesuré les disconti- 
nuitées de Balmer et les températures spectrophotométriques de di- 
vers domaïnes du spectre. Ceci a permis d’établir les parts d'énergie 
émises par l'étoile et l’enveloppe, les concentrations des atomes dans 
l'enveloppe et la quantité de matière éjectée par l'étoile en une an- 
née. laquelle pour les étoiles du type Be des premières sous-classes 
s’est avérée de l’ordre de 10-77 MG. 

9. Etoiles du type Wolf-Rayet. Dans les étoiles de ce type la pré- 
sence de raies brillantes larges qui ne changent pas sensiblement 
avec le temps a donné lieu à l'hypothèse d’un écoulement permanent 
de la matière. La raie brillante étant symétrique par rapport à la 
fréquence centrale et parfois délimitée du côté violet par une raie 
d'absorption. il est naturel d'admettre que l'écoulement de la ma- 
tière est radial. De plus. la raie brillante se forme dans toute l’en- 
veloppe étendue. tandis que la raie d'absorption se forme dans la 
partie qui s'approche de l'observateur. Nous avons déjà vu que 
dans le cas d’un écoulement de la matière à vitesse constante, la 
raie brillante doit avoir un profil rectangulaire. Des raies de tels 
profils se rencontrent en cffet dans les spectres des étoiles WR. Mais 
on observe plus souvent des raies des profils arrondis qui peuvent 
être expliqués à l’aide de la formule (28. 6) aussi bien par le mouve- 
ment accéléré ou ralenti des atomes éjectés que par l’opacité de 
l'enveloppe au rayonnement dans la raie. 

La faiblesse des raies d'absorption dans les spectres des étoiles 
WR peut être due non seulement à la petite épaisseur optique de 
l'enveloppe dans la raie, mais aussi au remplissage de la raie d’ab- 
sorption par une raie d'émission. Cependant, lorsque Île niveau 
inférieur est métastable, la raie d'absorption est très forte. La raie 
d'absorption À3889A qui apparaît depuis l’état métastable 2*S de 
l'hélium neutre peut servir d'exemple. Une forte absorption dans 
de telles raies est due à l'accumulation des atomes aux états mé- 
tastables par suite de la petitesse du facteur de dilution du rayon- 
nement et de la densité de matière dans une enveloppe étendue. 

Evidemment, dans le cas d’un écoulement radial de la matière 
la largeur de la raie d'émission AA doit être proportionnelle à Ja 
longueur d'onde À. Dans les spectres des étoiles WR cette dépen- 
dance entre les quantités est réellement observée, ce qui est l’un 
des plus forts arguments en faveur de l'hypothèse de l’écoulement. 

Le Tableau 44 donne à titre d'exemple les valeurs mesurées et 
calculées de AX de trois étoiles WR (sous le numéro de l'étoile est 
inscrit le coefficient de proportionnalité adopté entre A et À). Les 
vitesses de l'écoulement de la matière des étoiles WR, établies d’après 
la largeur des raies d'émission, sont de l’ordre de 1000 à 2000 km/s. 

La matière éjectée peut se déplacer à une allure ralentie ou 
accélérée sous l'action de l'attraction de l'étoile et de la pression 
de rayonnement. La loi de la variation de la vitesse v avec l’aug- 
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Tableau 44 
Largeur des raies d'émission dans les spectres des étoiles 


de Wolf-Rayet (en angstrôms) 


192 163 50 896 191 765 


k = 0,00533 R = 0,00961 k = 0,00853 
2, À A —— 
Ines. calc. mes. calc. mes. calc. 
6563 58,0 54,7 14,2 63 ,1 57,9 57,9 
4861 41,2 40,5 44,8 46,7 43,9 42,9 
4340 33 ,4 36,2 36,0 41,7 37,8 38,3 


mentation de la distance r au centre de l'étoile détermine la distri- 
bution de la densité de matière dans l'enveloppe. Pour trouver la 
dépendance de la densité par rapport à la vitesse v, considérons l'ecou- 
lement de la matière à travers une sphère de rayon r. Il est clair que 
la quantité de matière qui passe par cette sphère en un temps dt est 


d\M = &nar“p (r) cv (r) dt. (28.38) 


Pour un mouvement permanent de la matière d\//dt = const; on 
tire donc de (28.38): 


PO: (28.39) 
Si la vitesse du mouvement est constante, il vient 
p (r) — FL. (28.40) 


La densité décroît avec l'augmentation de r plus lentement que 
d'après la loi (28.40) dans le cas du mouvement ralenti, et plus vite 
dans le cas du mouvement accéléré. 

La question de la dépendance entre la vitesse v et la distance r 
dans les enveloppes des étoiles WR peut être résolue de la façon 
suivante. Puisque les enveloppes brillent en principe de la même 
façon que les nébuleuses gazeuses, elles doivent, tout comme les 
nébuleuses, être le siège d’une stratification du rayonnement. Cela 
signifie que les raies des atomes à potentiels d’ionisation élevés 
apparaissent dans les couches plus proches de l'étoile que les raies 
des atomes à potentiels d’ionisation faibles. Aussi, dans le cas d’une 
variation notable de la vitesse dans l’enveloppe, les raies des atomes 
à potentiels d'ionisation différents doivent avoir une largeur diffé- 
rente. Les observations montrent que dans les spectres des étoiles 
WR les largeurs des raies sont d'autant plus grandes que le poten- 
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tiel d’ionisation est plus petit. Ceci devient particulièrement clair 
dans le cas des raies de He I-et de He II. Par exemple, pour l'étoile 
HD 192103 la vitesse de l'expansion de l'enveloppe est égale à 
1290 km/s pour les raies de He I et à 975 km/s pour les raies de 
He II. De la sorte nous devons conclure que les atomes éjectés 
d’une étoile WR se déplacent à allure accélérée. Comme le montre 
la formule (28.39), il s’ensuit que dans l’enveloppe la densité de 
matière décroît plus vite qu'en raison inverse au carré de la distance 
au centre de l’étoile. Comme le montrent les calculs, le mouvement 
accéléré des atomes éjectés des étoiles WR peut être expliqué par 
l'action de la pression de rayonnement (surtout au-delà de la limite 
de la série fondamentale de He IÏ). 

En utilisant la formule (28.38) nous pouvons trouver la quantité 
de matière éjectée par une étoile WR en une année. Cette quantité 
vaut 


M = 4nrp (ro) v (ro):3,16-107, (28.41) 


où r, est le rayon de la limite inférieure de l’enveloppe; pour les 
étoiles WR il coïncide avec le rayon de la photosphère. La quantité 
0 (ro) des enveloppes des étoiles WR peut s’obtenir de la même façon 
que celle des enveloppes des étoiles Be, c'est-à-dire d'après la for- 
mule (28.34). En posant également r, Æ orS et v = 108 cm/s, d'après 
la formule (25.41) nous trouvons qu'une étoile WR perd en une an- 
née une masse égale à peu près à 10-5 masse solaire. 

Le résultat obtenu présente un intérêt notable pour la cosmogo- 
nie. La masse des étoiles WR étant de l’ordre de 10 masses solaires, 
une étoile ne peut pas rester à l’étape WR plus d'un million d’an- 
nées. Et si l’on tient compte que nous ne connaissons pas d'étoiles 
de masse supérieure à celle des étoiles WR (à l'exception des objets 
de la classe O qui leur sont apparentés). nous pouvons avancer l’hy- 
pothèse que les étoiles considérées sont apparues immédiatement à 
partir de la phase préstellaire de la matière, et de plus, que leur 
apparition est toute récente. Une telle hypothèse est confirmée 
par le fait que la plupart des étoiles WR font partie d'associations 
stellaires qui. comme on le sait. sont considérées d’après plusieurs 
indices comme des formations très jeunes. 

La formule (28.41) permet également d'évaluer la masse perdue 
annuellement par les étoiles du tvpe P Cygne et Be. Elle est de 
l’ordre de 10-° 4/G, pour l'étoile du type P Cygne et de l'ordre de 
10-5 à 10-8 A7; pour le type Be. Ces étoiles, tout comme celles du 
type WR, sont Péralement des objets caractéristiques des associations 
stellaires. 

Les intensités relatives des raies d'émission des spectres WR 
peuvent fournir certains renseignements sur la composition chimique 
des enveloppes. A cette fin il faut comparer les intensités observées 
des raies avec les intensités théoriques établies par la résolution du 
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système d'équations (28.17) ou (28.18). De cette façon, en particulier, 
on a trouvé que le nombre d’atomes d’hélium dans les enveloppes 
des étoiles WR est plusieurs fois supérieur à celui d’atomes d’hy- 
drogène. Ces enveloppes des étoiles WR se distinguent notablement 
des atmosphères des étoiles ordinaires et des nébuleuses gazeuses, 
dans lesquelles le rapport du nombre d’atomes d'hélium au nombre 
d'atomes d'hydrogène est inverse. Comme nous l’avons vu, une 
autre particularité des enveloppes WR est que dans certaines d’en- 
tre elles il y a beaucoup d'azote mais peu de carbone et d'oxygène, 
alors que dans d’autres il y a beaucoup de carbone et d'oxygène 
mais peu d'azote. De la sorte, la composition chimique des envelop- 
pes des étoiles WR doit être considérée comme anomale. 

Le rapport des intensités des raies d'émission à l'intensité du 
spectre continu permet de déterminer la température des étoiles 
WR. A cet effet on recourt à la méthode de Zanstra décrite en détail 
au chapitre précédent. Plus exactement, la température d’une étoile 
se calcule d’après l’équation (22.29) appliquée à des atomes diffé- 
rents. Le Tableau 45 donne les températures des étoiles WR obtenues 
par B. Vorontsov-Véliaminov {3]. La première colonne indique le 
numéro de l'étoile d’après le catalogue HD et les colonnes suivantes, 
les températures des étoiles (en milliers de kelvins) trouvées d’après 
les raies des atomes différents (au-dessus des symboles des atomes 
sont donnés leurs potentiels d'ionisation en eV). 


Tableau 45 
Température des étoiles WR {en milliers de kelvins) 
HD 192163 22 65 13 — S4 15 
HD 191765 35 62 69 — 15 15 
HD 193077 29 51 59 _— 7 15 
HD 193576 29 48 60 _— 62 14 
HD 192103 33 64 63 69 _— 12 
HD 192641 — 99 99 10 — nl 


On voit que les températures des étoiles WR déterminées par la 
méthode décrite sont très élevées. Par ailleurs, d’après le tableau, 
les températures d’une étoile établies d’après les raies des atomes 
différents sont différentes. Ceci est dû surtout à la minimisation 
des températures lors de leur détermination d'après les raies des 
atomes à potentiels d'ionisation relativement bas. Dans les enve- 
loppes des étoiles WR, de tels atomes (en particulier, l'hydrogène et 


384 ÉTOILES NON STABLES [CH. VI 


l'hélium) sont fortement ionisés; ils n'absorbent donc qu'une petite 
fraction de l'énergie stellaire au-delà des Hmites de leurs séries 
principales. Les calculs montrent, par exemple, que l'épaisseur 
optique de l'enveloppe d'une étoile WR au-delà de la limite de la 
série de Lyman est de l’ordre de 0,01. Donc, les températures dé- 
terminées d’après les raies d'hydrogène s'avèrent justement très 
basses pour les étoiles considérées, de l’ordre de 20 000 K. Une 
autre cause de la divergence entre les températures trouvées d’après 
les raies des atomes différents peut être l’écart que présente la dis- 
tribution de l'énergie dans le spectre de l'étoile par rapport à la 
loi de Planck. Il faut également noter que l'équation (22.29) n’est 
pas tout à fait applicable pour déterminer la température des étoiles 
WR, les processus de luminosité de leurs enveloppes étant très com- 
plexes par rapport aux processus de luminosité des nébuleuses ga- 
zeuses. 

La dernière colonne du Tableau 45 donne les valeurs des tempé- 
ratures spectrophotométriques des étoiles WR. Nous voyons qu'’el- 
les sont bien plus basses que les températures obtenues par la mé- 
thode de Zanstra. Il en est ainsi parce que la transformation du rayon- 
nement haute fréquence dans les enveloppes des étoiles WR fait 
apparaître non seulement des raies d'émission, mais encore le spec- 
tre continu, dans lequel la distribution de l'énergie correspond à 
une température très basse. Cependant, dans le cas des étoiles WR le 
spectre continu se forme d'une façon plus compliquée que dans le 
cas des étoiles Be. Ceci est dû à la puissance plus grande des envelop- 
pes des étoiles WR, si bien qu'elles jouent non seulement le rôle 
d'atmosphère, mais encore celui de « photosphère ». 

Nous avons vu que les étoiles du type Wolf-Rayet, P Cygne et 
Be sont le siège d’un écoulement puissant de la matière, qui se 
manifeste par la présence des raies d'émission dans la partie visible 
du spectre. Or, la matière s'écoule non seulement à partir de ces 
étoiles, mais aussi à partir d’autres étoiles des premières classes 
spectrales, en plus petites quantités, il est vrai. La preuve en est 
fournie par les observations de l’ultraviolet stellaire, réalisées à 
l'aide des télescopes embarqués sur des satellites artificiels. Ces 
spectres présentent des raies de résonance intenses qui apparaissent 
dans les couches supérieures de l’atmosphère. Les profils de ces 
raies étant caractéristiques des étoiles du type P Cygne, l’écoule- 
ment de la matière ne fait pas de doute (on le nomme souvent « vent 
stellaire »). L'interprétation de l’ultraviolet des supergéantes chaudes 
sur la base de la théorie exposée conduit à la conclusion que les 
vitesses d'écoulement atteignent jusqu'à 1500 km/s, et la quantité 
de matière perdue par l'étoile en une année est de 10-7 ou 10-# 17; 
L’écoulement de la matière à partir de ces étoiles s'explique par la 
pression de rayonnement qui apparaît lors de l'absorption du rayon- 
nement de l'étoile dans les raies spectrales. 
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6. Etoiles des classes avancées à raies brillantes. Outre les étoiles 
examinées des types WR, P Cygne et Be, les spectres des étoiles des 
classes avancées comportent également des raies d'émission. On 
range parmi ces objets les variables à longue période, les étoiles du 
type Z Andromèëde, etc. 

La période de variation de l'éclat et du spectre des variables à 
longue période est de l’ordre d’une année. Les amplitudes des varia- 
tions de l'éclat atteignent quelques magnitudes. A l’époque proche 
du maximum de l'éclat le spectre présente des raies brillantes d'hy- 
drogène et de fer ionisé; à l’époque proche du minimum de l'éclat, 
des raies brillantes de fer neutre. La plupart des variables à longue 
période se rapportent à la classe spectrale M, à peu près 80 % d'’en- 
tre elles possèdent des raies brillantes dans le spectre. 

Comme le montrent les observations, les raies brillantes dans les 
spectres des variables à longue période apparaissent dans des cou- 
ches plus profondes de l'atmosphère que les raies et les bandes d'ab- 
sorption. Ceci provient de ce que le rayonnement dans les raies 
d'hydrogène est absorbé en partie dans l'atmosphère de l'étoile. 
Certaines raies de Balmer sont divisées en plusieurs composantes 
par suite de l'absorption du rayonnement dans ces raies par les 
atomes des métaux. Dans les spectres des étoiles Me on observe une 
distribution inhabituelle des intensités parmi les termes de la série 
de Balmer, ce qui s'explique par l’absorption du rayonnement d'hy- 
drogène dans les bandes d'oxyde de titane. Les spectres des étoiles 
Ne et Se ne comportent pas de bandes d'oxyde de titane et leur 
décrément de Balmer est normal. 

L'apparition des raies d'absorption et d'émission dans des couches 
différentes de l'atmosphère est également confirmée par le compor- 
tement différent des courbes de vitesses radiales définies d’après ces 
raies. [1 s'avère que la différence des vitesses radiales obtenues d'’a- 
près les raies brillantes et sombres est toujours négative. Par ailleurs, 
le terme À déterminé d'après les raies d'émission est négatif et égal 
à environ 15 km/s, alors que lorsqu'il est déterminé d’après les raies 
d'absorption, il est presque nul. Ces données entraînent que la couche 
dans laquelle apparaissent les raies brillantes se déplace dans la 
direction de l'observateur. 

Les spectres des étoiles du type Z Andromède sont une combinai- 
son du spectre d’une classe avancée à raies d'absorption et du spectre 
d'une première classe à raies d'émission appartenant aux atomes à 
potentiel d’ionisation élevé (par exemple. à He II). L’éclat et les 
spectres de ces étoiles présentent des variations irrégulières. Outre 
Z Andromède, ce groupe se compose des étoiles R Verseau, V Flè- 
che. etc. 

Le problème principal posé par l'interprétation des spectres 
stellaires des classes avancées à raies brillantes consiste à élucider 
les causes de l'apparition des raies brillantes dans les spectres des 
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étoiles aussi froides. Nous savons que dans les spectres des étoiles 
chaudes les raies d'émission apparaissent par suite de la transforma- 
tion du rayonnement haute fréquence des étoiles dans les enveloppes 
étendues. Toutefois, l'énergie haute fréquence des étoiles des classes 
avancées est trop faible pour que les raies d'émission de leurs spec- 
tres puissent apparaître par la même voie. 

Pour expliquer les spectres des étoiles du type Z Andrômède on 
a émis l'hypothèse qu'il s’agit de binaires serrées dont l'un des 
compagnons est une étoile chaude et l’autre, une étoile froide. On 
suppose alors que la matière s'écoule de l'étoile froide pour former 
une nébuleuse gazeuse dans laquelle, sous l’action du rayonnement 
de l’étoile chaude, apparaissent justement les raies d'émission. Une 
étude détaillée des représentants isolés des étoiles du type Z Andro- 
mède (appelées également « étoiles symbiotiques ») confirme l’hy- 
pothèse avancée. Il convient cependant de noter que cette hypothè- 
se est inapplicable aux variables à longue période. 

Une autre hypothèse proposée pour expliquer les spectres des 
étoiles des classes avancées à raies brillantes consiste à considérer 
que ce sont des étoiles chaudes unitaires possédant des enveloppes 
étendues de grande épaisseur optique dans le spectre continu [1]. 
Nous avons déjà vu que dans le cas des étoiles des types WR et Be 
les températures établies d’après les raies brillantes dépassent sen- 
siblement les températures spectrophotométriques. Avec l’augmen- 
tation de l'épaisseur optique de l’enveloppe cette différence entre les 
températures doit croître. Si nous admettons que l'épaisseur optique 
de l’enveloppe est grande (il en est ainsi lorsque la densité de l'en- 
veloppe décroît lentement avec l’augmentation de la distance au 
centre de l'étoile), alors les parties internes de l’enveloppe absor- 
bent presque tout le rayonnement de l'étoile et le transforment en 
quanta de basses fréquences. Ici apparaît le spectre continu d'une 
classe avancée et des raies d'émission qui correspondent d'après leur 
intensité à la température de l'étoile elle-même. Dans les parties 
extérieures de l’enveloppe qui subissent surtout l’action du rayonne- 
ment à basse température de ses parties intérieures. existent des 
atomes des métaux non ionisés et des combinaisons moléculaires. 
Là apparaît un spectre d'absorption d'une classe avancée. Les varia- 
tions de l’éclat et du spectre des étoiles considérées peuvent être ex- 
pliquées par la variation de la puissance de l'éjection de la ma- 
tière. 

Si l'épaisseur optique de l'enveloppe devient très grande, les 
raies d'émission ne s’observent pas. Ïl se peut que de cette façon 
se forment les supergéantes froides « ordinaires ». On sait que les 
masses et les luminosités des supergéantes de la classe M et des étoiles 
des classes O et B sont à peu près les mêmes. Ceci à lui seul suggère 
l’idée que les étoiles mentionnées ne se distinguent entre elles que 
par la structure des enveloppes. 
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Enfin, la troisième hypothèse explique la formation des raies 
brillantes dans le spectre de certains types des étoiles froides par 
l’action d'une onde de choc (voir {[2]). Cette hypothèse se présente 
comme très vraisemblable par rapport aux variables à longue pé- 
riode. Lorsque l’onde de choc passe à travers l’atmosphère de l'étoi- 
le, le gaz se chauffe, ce qui renforce l’ionisation des atomes. Après le 
passage de l’onde de choc, le gaz devient lumineux, c’est-à-dire sont 
déclenchées les recombinaisons, puis la luminosité dans les raies spec- 
trales. Le déplacement de l'onde de choc dans l'atmosphère de 
l'étoile se manifeste comme le mouvement d’une couche de gaz lu- 
mineux. La modification du spectre qui se produit alors ressemble 
beaucoup à celle du spectre d'une variable à longue période. D'a- 
près le déplacement observé des raies brillantes dans le spectre de 
l'étoile on peut déterminer la vitesse de l’onde de choc. Ceci permet 
d'établir la température de la couche de gaz réchauffe et de la quan- 
tité d'énergie qu'elle émet dans les raies spectrales. Pour les varia- 
bles à longue période les quantités de cette énergie calculées et établies 
d'après les observations s'accordent entre elles selon l’ordre de 
grandeur. 

En plus des étoiles qui viennent d'être examinées et qui possè- 
dent des luminosités élevées, les observations ont également décou- 
vert des naines des classes avancées, à raies d'émission : étoiles des 
types T Taureau et UV Baleine. Leur éclat et spectre varient avec le 
temps. Les étoiles du type T Taureau se rapportent aux classes spec- 
trales G — M et possèdent les raies brillantes de H, Ca II, Fe II, 
etc. Du côté violet des raies brillantes on voit des raies d'absorption. 
A en juger d'après les profils des raies spectrales, l'écoulement de la 
matière a lieu à partir des étoiles du type T Taureau. Presque toutes 
les étoiles connues du type T Taureau font partie des associations 
stellaires (dites associations T), ce qui fait tirer la conclusion sur la 
jeunesse de ces objets. 

La particularité étonnante des étoiles du type T Taureau et des 
objets apparentés est qu’à l’époque de l'accroissement de l'éclat, 
l'apparition et le renforcement des raies d'émission s’accompagnent 
d'apparition d'un spectre continu très marqué qui se superpose sur le 
spectre continu ordinaire à raies d'absorption. Le fait que le nou- 
veau spectre continu atténue toutes les raies d'absorption et n’en- 
gendre pas de nouvelles témoigne de son apparition dans les couches 
les plus supérieures de l'atmosphère. Le témoignage en est fourni 
également par le fait que l'apparition de l'émission dans le spectre 
continu s'accompagne d'apparition des raies d'émission. 

Les étoiles du type T Taureau sont liées souvent aux nébuleuses 
qui ressemblent d'après leur aspect extérieur aux queues des comè- 
tes. Ces nébuleuses dites d'habitude « cométaires » sont des objets 
variables. Mais l’éclat de la nébuleuse varie indépendamment en 
fonction de l’éclat de l'étoile. Parfois, dans le domaine bleu et violet 
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le spectre continu de la nébuleuse est bien plus fort que le spectre 
de l'étoile associée. 

Dans le cas des étoiles UV Baleine le sursaut ne dure que quelques 
minutes pendant lesquelles l’éclat augmente de quelques magnitu- 
des. Üne croissance aussi rapide et aussi forte de la luminosité ne 
peut pas être expliquée par l’apport de l'énergie depuis l’intérieur de 
l'étoile à l'extérieur par conductivité thermique ou transfert radia- 
tif. Ceci a suggéré à V. Ambartsoumian [4] l'hypothèse d'aprèslaquel- 
le le sursaut est dü à l’éjection par les couches internes de l'étoile 
d’une partie de la matière étant une source de l’énergie stellaire. La 
décomposition rapide de cette matière (analogue à la décomposition 
nucléaire) détermine le dégagement d'une certaine énergie qui se 
transforme ensuite en rayonnement. D’après cet aut2ur l'émission 
de l'ultraviolet par les étoiles du type T Taureau et les nébuleuses 
cométaires associées apparaît d'une façon analogue. 

Pour expliquer le rayonnement complémentaire des étoiles du ty- 
pe T Taureau et UV Baleine on a émis également d’autres hypothè- 
ses (voir [5] et [6]). 

7. Etoiles éruptives. Voyons de plus près les étoiles UV Baleine 
déjà envisagées. Ce sont précisément ces étoiles et leurs analogues 
qu'on a en vue en parlant des étoiles éruptives, bien que d’autres 
étoiles subissent également des sursauts de différentes échelles 
(par exemple, les novae et les supernovae examinées aux paragraphes 
suivants). Les données d'observation sur les étoiles éruptives et les 
hypothèses sur leur nature sont exposées dans plusieurs ouvrages 
(voir [6] à [8)). 

Les étoiles du type UV Baleine sont des naines de la classe spec- 
trale M (surtout dM3e à dM6e). A l'heure actuelle on en connaît plus 
de 100. Leur éclat faible fait qu’elles sont observées seulement au 
voisinage immédiat du Soleil. Si l’on admet que la concentration de 
telles étoiles est partout la même, leur nombre total dans la Galaxie 
doit être très grand, de l’ordre de 10#. 

Lors de l’éruption des étoiles du type UV Baleine la croissance 
de l’éclat est très rapide (pendant le temps de l’ordre d’une minute), 
tandis que sa décroissance est plus lente. Les intervalles entre les 
éruptions durent des heures et diffèrent même pour une étoile. Pen- 
dant l’éruption sur le spectre de l’étoile se superpose un spectre 
continu complémentaire à raies d'émission. Ceci fait que l’étoile de- 
vient sensiblement plus bleue, dont en témoigne la spectrométrie 
tricolore en rayons U, B, V. Les amplitudes de la variation de l'éclat 
dans ces rayons satisfont toujours aux inégalités 


AU > AB > AY. 
Son existence est bien claire du fait que le spectre complémentaire 


se superpose sur le spectre d’une étoile très froide (à température 
superficielle de 2000 à 3000 K). dont l'éclat dans le domaine l/ 
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est bien plus faible que dans le domaine B, alors que celui-ci à son 
tour est bien plus faible que l'éclat dans le domaine V. L'énergie 
totale émise pendant l’éruption est de 10% à 10% ergs. Puisque la 
luminosité de l'étoile à l'état calme est de l’ordre de 10“ ergss, 
une éruption émet environ 0,1 à 1 % d'énergie émise par l'étoile 
dans les intervalles entre les éruptions. 

Le caractère des phénomènes observés pendant les éruptions d'une 
étoile du type UV Baleine s'accorde grosso modo avec les idées que 
pendant l’éruption le rayonnement du gaz chaud s'ajoute à l'émis- 
sion de l'étoile. En faveur d'une telle idée témoigne, en particulier. la 
présence dans le spectre d’une discontinuité de Balmer d'origine de 
recombinaison. Cependant, lorsque l'éclat atteint le maximum. le 
rayonnement peut comporter également une certaine composante 
non thermique. 

L'analyse théorique des éruptions supposait d’abord qu’elles se 
produisent dans la chromosphère, la région de l’éruption étant trans- 
parente au rayonnement dans le spectre continu et opaque au rayon- 
nement dans les raies. Or, on parvient à accorder les résultats du cal- 
cul pour ce cas (pour 7, = 25 000 K et n, = 10 cm”) des caracté- 
ristiques optiques du gaz émetteur avec les données d'observation 
seulement pour une petite partie des éruptions. D'autant plus. le 
volume de la région des éruptions s'avère extrêmement grand. 

On a été donc poussé à admettre que l’éruption se produit dans 
les couches plus profondes de l’étoile, dans la région transitoire 
entre la chromosphère et la photosphère (où #, Æ 10'5 à 10!° cm”#). 
Dans de telles conditions le rayonnement du gaz présente deux par- 
ticularités notables: 1) aux basses températures (inférieures à 
10 000 K}), au rayonnement d’un atome d'hydrogène s'ajoute le 
rayonnement de son ion négatif ; 2) aux températures plus élevées le 
gaz devient partiellement opaque dans le spectre continu (du fait 
que la population des niveaux croît rapidement avec l’augmentation 
de la température). Les calculs montrent que dans le cas considéré la 
théorie rend possible l'interprétation des caractéristiques observées 
principales des éruptions: l'indice [” — B, B — V, les discontinuités 
de Balmer, etc. De plus, l'épaisseur géométrique de la couche émet- 
trice s'avère de l’ordre de 10 à 100 km, et sa surface pour la plupart 
des éruptions ne dépasse pas 1 % de la surface du disque stellaire. 

En recherchant les causes des éruptions on a attiré l'attention sur 
le fait que sous de nombreux rapports elles sont analogues aux 
éruptions solaires, bien qu'elles se produisent à des échelles sensible- 
ment plus grandes. Or. l’étude des éruptions solaires montre que le 
sursaut dans le domaine visible du spectre est un phénomène secon- 
daire. Il est précédé d’une libération brève de grandes quantités 
d'énergie (appelée par convention «explosion ») susceptible de 
produire des flux de particules rapides, des rayons X et ultraviolets. 
En pénétrant en profondeur dans l’atmosphère ces flux chauffent le 
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gaz et déclenchent le sursaut dans le domaine optique du spectre. On 
peut supposer qu'une éruption stellaire évolue de la même façon. 
Ceci est confirmé par les observations simultanées des sursauts X et 
optiques dans les étoiles. 

Dans le cas des éruptions solaires on peut probablement admet- 
tre que l’« explosion » est déclenchée par l'énergie magnétique. Par 
analogie, on croît que de telles « explosions » ont lieu également 
lors des éruptions stellaires, les champs magnétiques des étoiles de- 
vant être plus puissants que ceux du Soleil. 

Les idées de V. Ambartsoumian, qui considère que la cause des 
éruptions stellaires est l’éjection et la désintégration de la matière 
préstellaire, ont été déjà exposées (plus en détail voir [4] et [6]). 

L'étude des étoiles éruptives dans les groupes stellaires (amas et 
associations) présente un grand intérêt pour élucider les voies de 
l'évolution stellaire. Des observations de ces étoiles ont été poursui- 
vies dans les observatoires de Burakan (U.R.S.S.), de Tonantzintla 
(Mexique), etc. Le physicien mexicain G. Haro a montré qu’au cours 
de leur évolution les étoiles passent du stade de T Taureau (l'âge infé- 
rieur à 10° années) au stade des étoiles éruptives dont l’âge est de 
l'ordre de 10° ans. 

V. Ambartsoumian et ses collaborateurs ont entrepris une explo- 
ration approfondie des étoiles éruptives des Pléiades. Voici quelques 
mots sur le traitement statistique qu'ils ont effectué à partir des 
données d'observation [7]. 

Admettons que la fréquence des éruptions (c’est-à-dire leur nom- 
bre moyen par unité de temps) pour toutes les étoiles du groupe est 
la même et que la répartition des éruptions dans le temps est aléatoi- 
re. Alors, d’après la loi de Poisson, la probabilité que pendant le 
temps d'observation l’étoile subira À éruptions est 


+ (V0À 
pet, (28.42) 


où v est la fréquence des éruptions. Si W est le nombre total d'étoiles 
du groupe subissant l’éruption. l'espérance mathématique du nom- 
bre d'étoiles ayant subi À éruptions est: 


nx = Nr. (28.43) 


En posant dans la formule (28.42) successivement £ = 0, 1, 2, et 
en utilisant (28.43). on obtient: 


no" | (28.44) 


lo 

Admettons approximativement que #7, est le nombre d'étoiles 
observé ayant subi À éruptions. Alors, si l’on connaît d’après les 
observations les nombres n, et nr, d'étoiles qui ont subi respective- 
ment une et deux éruptions, la formule (28.44) permet d'établir le 


$ 29] NOVAE 391 


nombre d'étoiles 7, qui n’ont subi aucune éruption au cours des 
observations. En ajoutant au nombre n, le nombre global d'étoiles 
qui ont subi des éruptions pendant le temps f{, on obtient le nombre 
total d'étoiles éruptives du groupe. 

Nous avons déjà dit qu’en déduisant la formule (28.44) nous 
avons supposé que toutes les étoiles subissent des éruptions avec la 
même fréquence. Mais si pour des étoiles différentes ces fréquences 
sont différentes. la formule ne donne que la limite inférieure du 
nombre n,. Dans le cas d’une fréquence des éruptions différente, on 
peut montrer qu’en général, la quantité n, est vérifiée par les iné- 
galités 


ts 


_. >> = | (28.45) 

L'application des formules citées aux Pléiades a conduit à la 
conclusion qu’elles comptent environ 1000 étoiles éruptives. Ce 
nombre est probablement proche du nombre total d'étoiles de ce 
groupe. Toutefois, il ne faut pas croire que toutes les étoiles de 
l'amas sont éruptives. Comme on l’a établi par une analyse minu- 
tieuse la part des étoiles éruptives augmente lorsqu'on passe à des 
étoiles plus faibles. Autrement dit, l’activité éruptive des étoiles à 
luminosité plus forte diminue plus tôt (si l’on admet que toutes les 
étoiles de l’amas ont le même âge). Pour la cosmogonie stellaire 
cette conclusion présente un intérêt considérable. 


$ 29. Novae 


1. Données d'observation. La découverte de chaque nova bril- 
lante est un événement important dans l'astronomie. et d'habitude 
son étude est poursuivie intensément par de nombreux observatoires. 
Les données d'observation sur les novae sont donc très riches. Nous 
n'indiquerons ici que certaines d'entre elles. tous détails peuvent 
être trouvés dans des monographies spéciales (voir [2] et [3]). 

Avant tout on s'efforce d'établir la courbe de lumière pour la no- 
va. Ces courbes sont très diverses pour des étoiles différentes. Mais 
leur trait commun est l'augmentation extrêmement rapide de l’éclat 
et sa décroissance très lente, souvent accompagnée de fortes fluctua- 
tions. Une nova s’« allume » ordinairement pendant quelques jours, 
tandis que son «extinction » dure quelques années. Finalement, 
l'étoile retrouve un éclat différant peu de celui qu'elle avait avant 
l'explosion. La figure 37 donne à titre d'exemple la courbe de lu- 
mière d'une nova typique. 

À l’époque du maximum d'éclat les novae sont les objets les plus 
brillants de la Galaxie (à l’exception des supernovae). En moyenne 
leurs magnitudes absolues sont égales au maximum à —7". A leur 
état « normal », c'est-à-dire avant l'explosion et plusieurs années 
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après, les magnitudes absolues des novae sont d'environ +5" (avec 
une dispersion assez grande). Par conséquent. l'amplitude moyenne 
des variations de l'éclat est de 12". Le Tableau 46 fournit certains 
renseignements sur les novae les mieux étudiées. 


=, LL 


12 ragnitudes 


Siode nebuiaire 


La variation de l’éclat des novae détermine des modifications 
très fortes de leurs spectres. Cependant. nous ne connaissons dans 
aucun cas toute l’histoire spectroscopique d'une nova du fait de 
l'absence de données sur les spectres avant et au début de l’explo- 


Tableau 46 
Certaines caractéristiques des novac 
Amplitude Magnitude Distance en PRES 
Etoile variation de | AbSolue au parsecs  |d’absorption, 
l'éclat maximum km/s 
Nova Cocher 1891 gm —5,3 800 — 
Nova Persée 1901 13,3 —8,4 480 800 
Nova Aigle 1918 11,9 —9,3 430 1250 
Nova Cygne 1920 14,2 —8,9 1470 380 
Nova Chevalet du Pein- 
tre 1925 11,5 —7,3 500 64 
Nova Hercule 1934 12,6 —5,5 230 180 
Nova Lézard 1936 13,2 —8,6 1350 600 
Nova Proue 1942 47 —8,5. 500 _ 


sion. Iln’y a qu’un seul spectrogramme fortuit, pris au prisme-objec- 
tif, sur lequel est enregistré le spectre de la Nova Aigle 1918 avant 
l'explosion, ce spectre appartenant à une classe première (probable- 
ment à la classe O). Ordinairement les premiers spectrogrammes des 
novae s’obtiennent peu avant le maximum d'éclat. Ils montrent 
qu'à cette époque les spectres des novae peuvent être rangés dans les 
classes À ou F. Le trait caractéristique des spectres est un fort dé- 
calage de toutes les raies vers le violet. Exprimé en vitesses ce dé- 
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placement atteint d'habitude quelques centaines de kilomètres par 
seconde. Le décalage des raies du spectre prémaximal des novae est 
donné par la dernière colonne du Tableau 46. 

Dès que l'étoile acquiert l'éclat maximal. de larges raies d'émis- 
sion apparaissent dans son spectre. Elles sont à peu près symétriques 
par rapport à la fréquence centrale et délimitées du côté violet par 
des raies d'absorption. Les raies d'absorption du nouveau spectre, 
ordinairement dit principal, se déplacent du côté violet d'une valeur 
plus grande que les raies du spectre prémaximal. Dans le spectre on 
observe parfois plusieurs systèmes de raies d'absorption avec diffé- 
rents décalages. Initialement les raies brillantes appartiennent aux 
atomes à potentiels d'ionisation peu élevés (surtout à l'hydrogène et 
aux métaux ionisés), puis apparaissent les raies des atomes à ioni- 
sation élevée (par exemple, He IT. N IV, O V). Ces variations du 
spectre de raies brillantes s’accompagnent de l’atténuation progres- 
sive du spectre continu et des raies d'absorption. 

Quelques mois après l’explosion dans le spectre d’une nova on 
découvre des raies interdites brillantes, caractéristiques des spectres 
des nébuleuses gazeuses (y compris les raies N, et N, du « nébu- 
lium »). Avec l'apparition de ces raies la nova entre dans le stade 
« nébulaire » de son évolution lequel se poursuit pendant de nom- 
breuses années. Le spectre nébulaire disparaît progressivement et 
l'étoile reprend son éclat initial. À cette époque elle a un spectre de 
Ja classe O, comportant parfois de faibles raies d'émission. 

Sur les photographies d’une nova faites quelques années après 
l'explosion on voit une nébuleuse entourant l'étoile. La nébuleuse-est 
en expansion à une vitesse énorme. puis se dissipe dans l’espace. L’exis- 
tence de telles nébuleuses prouve sans aucun doute que lors de 
l'explosion d’une nova ses couches externes se détachent de l'étoi- 
le. Nous montrerons dans ce qui suit que les variations de l’éclat 
et du spectre d'une nova s'expliquent par l'expansion progressive 
de l’enveloppe éjectée. 

Les données d’observation concernent les novae typiques. Mais 
des explosions analogues sont subies par certaines autres étoiles. 
Parmi celles-ci, les plus proches des novae typiques sont les novae 
récurrentes. À la différence des novae typiques qui pendant tout le 
temps d'observation n'ont subi qu'une explosion, les novae récur- 
rentes en subissent plusieurs fois. L'explosion d’une nova récurrente 
s'accompagne à peu près des mêmes phénomènes que celle d’une nova 
typique, mais leur échelle est plus faible. La liste des novae récur- 
rentes connues de nos jours est donnée dans le Tableau 47. 

Aux novae récurrentes se rapportent à leur tour ce qu'on appelle 
les novoïides. D'après la variation de l'éclat et du spectre elles rappel- 
lent également les novae. Cependant. les novoïdes se distinguent des 
novae récurrentes non seulement par la plus petite échelle des phé- 
nomènes caractéristiques des explosions, mais encore par une moin- 
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Tableau 47 
Novae récurrentes 


Limites de la 


Etoile Années d'explosion variabilité de la 

magnitude 

N Orion 1677, 1750, 1892 om-11m 

T Compas 1890, 1902, 1920, 1941 6-14 

U Scorpion 1863, 1906, 1935 9-5 17 

RS Ophiuchus 1898, 1933 4-12 

T Couronne 1866, 1946 2-11 

N Flèche 1913. 1946 7-15 

N Sagittaire 19012, 1919 < 7-14 


dre netteté. Parmi les novoiïdes on distingue les groupes d'étoiles 
du type U Gémeaux, Z Andromède, etc. 

La ressemblance extérieure entre les novae récurrentes et typi- 
ques permet de supposer que les novae typiques subissent de nom- 
breuses explosions, mais que les intervalles entre celles-ci dépas- 
sent la période d'observation. Une telle supposition est confirmée 
par deux résultats statistiques. Le premier d’entre eux, obtenu 
pour la première fois par B. Koukarkin et P. Parénago, associe les 
intervalles de temps entre les explosions aux amplitudes de variation 
d'éclat des novoïdes et des novae récurrentes. Il s'avère que plus 
la première de ces quantités est importante, plus en moyenne la 
deuxième est grande. En extrapolant cette relation aux novae typi- 
ques ces auteurs ont trouvé que dans ce cas l’intervalle de temps entre 
les explosions doit être de quelques milliers d'années. 

L'autre résultat statistique mentionné concerne le calcul du nom- 
bre d’explosions. Chaque année on observe dans la Galaxie une ou 
deux explosions des novae. Puisque ces étoiles ne se situent que dans 
le voisinage immédiat du Soleil. le nombre total de leurs explosions 
dans la Galaxie doit probablement atteindre environ 100 par an. 
Pendant toute l'existence de la Galaxie évaluée à 10!° années, il a 
dû se produire à peu près 10!° explosions. Mais le nombre total des 
étoiles dans la Galaxie est approximativement de 10!1. Par consé- 
quent, chaque étoile a dû subir une explosion 10 fois en moyenne. 
D'autre part, nous savons avec certitude qu’en 2-10? années le 
Soleil n'a pas subi de telle catastrophe. puisqu'elle aurait abouti à la 
fusion de la croûte terrestre. ce qui n’a pas eu lieu pendant ladite 
périvde. On peut admettre également que les étoiles analogues au 
Soleil n’ont pas non plus subi d’explosions pendant une période de 
temps du même ordre. Ceci augmente le nombre d’'explosions reve- 
nant à chaque étoile restante. On peut donc penser qu'il existe une 
classe spéciale d’étoiles dont chacune subit une explosion sous la 
forme d’une nova de très nombreuses fois. 
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2. Explication de l’explosion. Nous avons dit que lors de l’ex- 
plosion d’une nova une enveloppe se détache d'elle pour se dilater 
à une grande vitesse. On montre sans peine que l'expansion de l’en- 
veloppe doit conduire aux modifications observées de l’éclat et du 
spectre de la nova. 

Supposons qu'à l'instant de l'explosion l'enveloppe éjectée de 
l'étoile soit d’une épaisseur optique qui est bien plus grande que 
l'unité dans le spectre continu. Avec l’expansion de l'enveloppe son 
épaisseur optique décroit. Cependant. tant qu'elle n'aura pas atteint 
l'ordre de l'unité, l'enveloppe servira non seulement de couche ren- 
versante, mais aussi de photosphère. Dans ce cas l'expansion de l’en- 
veloppe fait croître l'éclat de l'étoile, alors que du fait du rappro- 
chement de l'observateur de la partie de l'enveloppe tournée vers 
lui les raies d'absorption se déplacent du côté violet du spectre. Un 
tel spectre est notamment observé dans la période de croissance 
d'éclat d’une nova. 

A l'instant où le maximum est atteint, l'épaisseur optique de 
l'enveloppe dans le spectre continu devient de l’ordre de l'unité. À ce 
moment le rayonnement immédiat de l’étoile commence à atteindre 
les couches extérieures de l'enveloppe, et dans le spectre de cette der- 
nière apparaissent des raies brillantes. Leur origine est la même que 
dans le cas des nébuleuses gazeuses, c’est la fluorescence. Par ailleurs, 
les raies brillantes peuvent être produites par les collisions entre 
l'enveloppe et la matière précipitée sur elle, suite à son éjection par 
l'étoile après l'arrachement de l'enveloppe. 

Le rayonnement dans les raies atteint l’observateur non seulement 
depuis la partie de l'enveloppe qui s'approche de lui, mais aussi 
depuis celle qui s'éloigne de lui. Ce rayonnement n'est pas absorbé 
par l'enveloppe par suite de l'effet Doppler. De ce fait la largeur 
des raies brillantes correspond à une double vitesse d'expansion de 
l'enveloppe. La raie d'absorption apparaissant dans la partie de 
l'enveloppe qui s'approche de l'observateur et qui sert d’un écran 
par rapport à l'étoile, se situe du côté violet de la raie brillante. 
L'apparition des raies spectrales dans les enveloppes en expansion 
des novae est schématisée à la figure 38. 

Après le maximum d'éclat, l'épaisseur optique de l'enveloppe 
dans les raies spectrales diminue à mesure que celle-ci poursuit son 
expansion. Il en résulte que les composantes sombres des raies bril- 
lantes s’affaiblissent, puis disparaissent. À une certaine étape, dans 
l'enveloppe commencent à se réaliser les conditions nécessaires pour 
l'apparition des raies interdites, c'est-à-dire que la densité du rayon- 
nement et la densité de la matière deviennent assez petites. Le stade 
« nébulaire » qui s amorce avec l'apparition des raies interdites, 
dure assez longtemps jusqu’à ce que l’éclat de l’enveloppe en expan- 
sion. dü surtout au rayonnement dans les raies d'émission, ne de- 
vienne plus faible que celui de l'étoile elle-même. Le spectre de 
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l'étoile qui correspond à cette époque au type WR. démontre que 
l'étoile continue encore à éjecter de la matière. Lorsque ce processus 
prend fin, l’étoile acquiert un spectre de la classe O sans raies d'’é- 
mission. 

Cette explication des explosions des novae permet d'établir des 
méthodes fort simples pour la détermination de leurs parallaxes. 


Vo 
Fig. 38 


Ces méthodes présentent un grand intérêt du fait que les parallaxes 
trigonométriques des novae sont très incertaines par suite de leur 
petitesse. 

L'une de ces méthodes est fondée sur la comparaison entre les dé- 
calages des raies d'absorption et la vitesse de croissance de l'éclat 
avant le maximum. Pour deux instants f, et {. on peut établir par 
observation les magnitudes apparentes m, et m, et les températures 
T, et T, d’après la classe spectrale. En utilisant la formule connue 
associant la magnitude absolue de l'étoile M] à sa température T et 
à son rayon À 


29 500 


M =" ——51g R—0.08, (29.1) 


ainsi que le fait que la différence des magnitudes apparentes d'une 
étoile est égale à celle de ses magnitudes absolues, c'est-à-dire que 
Mo — M = M, — M,, on obtient la formule suivante qui déter- 
mine le rapport des rayons de l'étoile aux instants ft, et £.: 
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D'autre part, pour la différence des rayons aux instants f, et £ 
on à 


Re — R=v(:—t), (29.3) 


où v est la vitesse de l'expansion de la photosphère établie d’après 
le décalage des raies d’ absorption. Chacune des quantités R, et R, 
se calcule séparément d’après les relations (29.2) et (29.3). Ceci 
permet d'obtenir d'après la relation (29.1) la magnitude absolue, 
puis. en comparant celle-ci avec la magnitude apparente, la paral- 
laxe de la nova. 

Une autre méthode de détermination de la parallaxe d’une nova 
est fondée sur la mesure de la vitesse d'expansion de son enveloppe. 
Cette vitesse peut être mesurée d’un côté d’après la largeur des raies 
brillantes dans le spectre en étant exprimée en kilomètres par se- 
conde et de l'autre. d’après l'expansion observée de l'enveloppe né- 
bulaire en étant exprimée en mesures angulaires. Ce mode est plus 
précis que le précédent. Les distances et les magnitudes absolues au 
maximum, données dans le Tableau 46 pour plusieurs novae, sont 
calculées justement par cette méthode. 

Une méthode très intéressante a été appliquée pour établir la 
parallaxe de la Nova Persée 1901. La nébuleuse observée autour de la no- 
va était en expansion si rapide qu'on ne pouvait en aucun cas la prendre 
pour une enveloppe éjectée par explosion. On a donc émis l’hypo- 
thèse que la Nova Persée 1901 a explosé à l’intérieur d’une nébuleuse 
de poussière et a créé autour d'elle une région éclairée en expansion 
à la vitesse de la lumière. Cette hypothèse a été confirmée par le 
spectre de la nébuleuse obtenu une année et demie après l'explosion. 
lequel s’est avéré être le même que le spectre de l'étoile à l’époque 
du maximum d'éclat. 

La parallaxe de la Nova Persée 1901 a été déterminée par la deu- 
xième des méthodes décrites. compte tenu de l’« expansion » de la 
région éclairée, qui progressait à la vitesse de la lumière. c'est-à-dire 
à 300 000 km/s. Par la suite, autour de la Nova Persée on a décou- 
vert une nouvelle nébuleuse qui était en expansion bien plus lente que 
la première. C'était déjà une « vraie » enveloppe éjectée de l'étoile 
par l’explosion. 

3. Première période de l’explosion. En passant à l'interprétation 
plus détaillée du spectre d’une nova, considérons d’abord la période 
depuis le début de l'explosion jusqu’au maximum de l'éclat. A 
cette époque la nova possède un spectre continu à raies d'absorption 
décalées dun côté violet de leur position normale. On peut essayer de 
résoudre certaines questions relatives aux explosions d'après le 
profil des raies. A cet effet il faut évidemment d’abord déterminer 
théoriquement les profils des raies d'absorption apparaissant dans 
l'atmosphère en expansion tout en tenant compte de la grande éten- 
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due de l'atmosphère, c'est-à-dire de la lente chute de la densité le 
long du rayon. 

Admettons pour simplifier que les parties externes de l'étoile se 
composent de la « photosphère » et de l’« atmosphère ». c’est-à-dire 
adoptons le modèle de Schwarzschild-Schuster. Désignons par Z (8) 
l'intensité du rayonnement émis par la photosphère et se propageant 
vers l’observateur à une distance angulaire Ÿ au centre du disque 
(dans les limites de la raie cette quantité peut être considérée com- 
me indépendante de la fréquence). L’intensité du rayonnement issu 
de l’atmosphère sur la fréquence v à l’intérieur de la raie à la même 
distance angulaire au centre du disque sera notée Z, (8). Si l’on 
tient compte approximativement de l’absorption vraie dans la raie, 
on à 


1,=17(#)e7"vt9, (29.4) 


où t, (Ÿ) est le chemin optique du rayon dans l'atmosphère. 

Soit n (r) la concentration des atomes absorbants à la distance r 
au centre de l'étoile et k (v — v,), le coefficient d'absorption par 
atome. Au lieu de la fréquence centrale de la raie v,, nous devons 


> e r) 
dans notre cas écrire la fréquence v, + w 7 


cos Ÿ”, où v (r)est 


la vitesse d'expansion de l’atmosphère et 8” l'angle entre la direc- 
tion du rayonnement et le rayon vecteur. On obtient donc pour la 
quantité T, (Ÿ) 

Ty (Ÿ) = \ n(r) k LV — vo — vo 2 20 cos 8 Jsec Ü dr, (29.5) 


To 


où r, est le rayon de la photosphère. 
Admettons à titre d'exemple que 


vu—const et n=no(©). (29.6) 


Alors 


T, (0) = ro \ k (v—vo— vo cos 9") sec d — dr , (29.7) 


ro 


où par Ÿ on a désigné le nombre d’atomes absorbants dans une co- 
lonne de À cm* de section au-dessus de la photosphère, c’est-à-dire : 
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Dans la formule (29.7) passons de la variable d'intégration r à la 
nouvelle variable d'intégration 0’ à l’aide de r, sin 8 = r sin Ÿ'. 
On obtient ainsi 


_ 5 k[v—v0—v0 + cos 8’) dÿ'. (29.9) 


0 


Pour trouver le profil de la raie d'absorption dans le spectre de 
toute l'étoile il faut déterminer le flux de rayonnement H,. En 
utilisant les formules (29.4) et (29.9), il vient 


ÔŸ 
a/2 7 a (v-vo-vorcos 0°) dd” 
H,= 2n ( I(8)e Ô * 
0 


X cos Ÿ sin Ÿ db. (29.10) 


Le flux de rayonnement dans le spectre continu au voisinage de la 
raie vaut évidemment 


x/2 
H=—92n ( I (8) cos # sin 8 d8. (29.11) 


o 


D'après les formules (29.10) et (29.11) on peut calculer la quantité 
r, — H,/H. caractéristique du profil de la raie. 

Les profils des raies d'absorption calculés d’après les formules 
utilisées ressemblent beaucoup aux profils des raies dans les spectres 
des novae. La comparaison des profils théoriques et observés rend 
possible la détermination de la vitesse d'expansion de l’atmosphè- 
re v. 

Après avoir trouvé la quantité r, nous pouvons également calcu- 
ler la largeur équivalente de la raie W, en utilisant à cet effet Ja 
formule (12.1). Dans notre cas la quantité W dépend non seulement 
du nombre d’atomes absorbants V, mais encore de la vitesse d’'ex- 
pansion v. Nous obtenons donc une famille de « courbes de croissan- 
ce » qui traduisent la dépendance entre W et W pour différentes va- 
leurs du paramètre v. La figure 39 donne à titre d'exemple les cour- 
bes de croissance construites par M. Arakelian à l’aide des formules 
mentionnées pour certaines valeurs de la relation entre la vitesse 
d'expansion v et la vitesse thermique moyenne des atomes u. De 
plus. le coefficient d'absorption a été ici calculé d’après la formu- 
le (8.18) pour a = 0,01. D'après les valeurs observées de W et v 
on peut établir le nombre d'atomes absorbants W à l'aide de la 
courbe de croissance correspondante. De telles procédures permet- 
tent de parvenir à une conclusion sur la composition chimique de 
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l'atmosphère. Il faut noter que dans le cas considéré l'utilisation 
de la courbe de croissance ordinaire (établie au $ 12 pour les atmo- 
sphères fixes) conduit à de graves erreurs dans la composition chi- 
mique. 

J1 s'ensuit des observations que dans les spectres prémaximaux 
de plusieurs novae le décalage des raies d'absorption a diminué 
avec le temps. On a essayé d’abord d'expliquer cet effet par le frei- 
nage de l'enveloppe sous l’action de l'attraction exercée par l'étoile. 


W c 
y à 


Fig. 39 


Pour les masses des novae on a alors obtenu des valeurs extrémement 
grandes, de l’ordre de centaines et de milliers de masses du Soleil. 
Mais par la suite on a établi que les masses des novae sont du même 
ordre que celles des autres étoiles. Il a donc fallu rejeter l’explica- 
tion précédente. Il se peut qu'en réalité la diminution du décalage 
des raies d'absorption dans les spectres des novae soit due non pas à 
la variation de la vitesse de l'enveloppe, mais au changement du ni- 
veau efficace de la matière absorbante dans l'enveloppe, où la vitesse 
dépend de la distance au centre de l'étoile. Si les couches externes 
de l'enveloppe se dilatent à une vitesse plus grande que les couches 
internes, alors au fur et à mesure de la dispersion des couches exter- 
nes le niveau efficace de la matière absorbante s'approche de la li- 
mite intérieure et le décalage des raies d'absorption diminue. Il 
convient de noter que dans l'interprétation de la variation du deé- 
calage des raies d'absorption il faut tenir compte des phénomènes de 
cette série. 

Dès l'instant du maximum d'éclat les spectres des novae devien- 
nent très complexes et leur interprétation théorique présente de 
grandes difficultés. Probablement l’éjection de la matière depuis 
l'étoile, qui s’amorce après l’'éjection de l'enveloppe, joue un grand 
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rôle dans la création de tels spectres. Ce processus conduit à la 
formation autour de l'étoile d'une atmosphère étendue qui absorbe 
le rayonnement ultraviolet et le transforme en quanta de plus basses 
fréquences. 11 faut admettre qu’une atmosphère étendue possède à 
cette époque une épaisseur optique assez grande dans le spectre 
continu du fait que ses spectres d'absorption et d'émission sont 
caractéristiques des étoiles des classes assez avancées (spectre dit de 
diffusion d'étincelles). À en juger d'après le décalage des raies d'ab- 
sorption (ou d’après la largeur des raies d'émission) la vitesse de 
l'écoulement de la matière à partir de l'étoile est supérieure à la 
vitesse du mouvement de l'enveloppe. La matière éjectée rattrape 
donc l'enveloppe et les collisions font apparaître dans son spectre 
des raies d'émission. Par ailleurs, en s’ajoutant à l'enveloppe la 
matière éjectée augmente sa vitesse (à ce propos, voir $ 30), 
ce qui augmente le décalage des raies d'absorption enregistré 
par les observations. [1 faut également admettre que l’arrachement 
d'une enveloppe principale de l'étoile est dans certains cas suivi 
par l’arrachement des enveloppes supplémentaires. Telle peut être 
l'explication des maximaux secondaires de la branche décroissante 
de la courbe de lumière d'une nova. ainsi que de l'apparition des 
systèmes supplémentaires de raies d'absorption dans son spectre. 

Avec le temps la puissance de l’éjection de la matière diminue et 
l'atmosphère étendue devient plus transparente à l'ultraviolet de 
l'étoile. Par la suite la luminosité de l'enveloppe est maintenue 
surtout par ce rayonnement. Cependant. d'abord le type de cette 
luminosité est plus complexe que dans les nébuleuses, l'enveloppe 
étant opaque au rayonnement dans les raies. Dans le cas donné les 
intensités des raies d'émission doivent donc être calculées sur la 
base de la théorie exposée au $ 28. De tels calculs accordent le décré- 
ment de Balmer théorique et observé. 

Il est intéressant de noter que quelques mois après le début de 
l'explosion les spectres de certaines novae présentent à l’observation 
un décrément de Balmer tout à fait inhabituel. Ainsi, dans le spectre 
de la Nova Lézard 1936 la raie H,, étant 5 à 6 fois plus brillante que 
la raie H,. et dans le spectre de RS Ophiuchus 1933, 10 à 12 fois 
plus brillante. Ce phénomène s'explique par le fait que dans la 
période considérée l’enveloppe était opaque au rayonnement dans les 
raies des séries de Balmer et de Lyman, et transparente au rayonne- 
ment dans les raies des autres séries. La résolution des équations 
(28.18) pour le cas considéré conduit précisément à des valeurs aussi 
grandes du rapport des intensités des raies H4, et H;. À mesure que 
l'enveloppe se dilate, elle devient transparente au rayonnement dans 
les raies de toutes les séries, sauf celle de Lyman, et le décrément de 
Balmer dans le spectre d'une nova est le même que celui d’une né- 
buleuse gazeuse. 

&. Stade nébulaire. Le stade nébulaire de l'évolution d'une 
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nova commence avec l'apparition des raies interdites dans son 
spectre. Dès ce moment les conditions dans l'enveloppe ressemblent 
aux conditions dans les nébuleuses gazeuses, et par suite les envelop- 
pes peuvent être étudiées d’après les méthodes décrites au Chapi- 
tre V. En particulier, à l’aide des méthodes de Zanstra on peut dé- 
terminer les températures des novae qui s'avèrent très élevées, de 
l'ordre de 50 000 K. D'après la brillance de l'enveloppe dans les 
raies de divers atomes on peut trouver la concentration de ces ato- 
mes dans l'enveloppe, sa température électronique. sa masse, etc. 
Ici nous ne nous attarderons pas sur toutes ces questions. mais n’en 
envisagerons que certaines d’entre elles. 

Nous avons établi au $ 25 que pour que des raies interdites 
apparaissent dans le spectre d'un objet quelconque, il faut que la 
densité de rayonnement et la densité de matière dans cet objet 
soient assez faibles. On peut montrer que dans les enveloppes des 
novae la première de ces conditions (relative à la densité de rayon- 
nement) est remplie avant la deuxième. Par conséquent, dans le 
spectre d'une nova les raies interdites apparaissent lorsque la den- 
sité de matière dans l’enveloppe est telle que le nombre de transi- 
tions spontanées dans ces raies devient comparable au nombre de 
chocs de deuxième espèce. Autrement dit, à cet instant on vérifie 
l'équation 

Aa À NeOal (29.12) 


où 4:, est le coefficient d'EÉinstein de la transition spontanée dans la 
raie interdite ; ».. la concentration des électrons libres dans l’enve- 
loppe; 6:,, la section efficace soumise aux chocs de deuxième espèce ; 
v, la vitesse moyenne d’un électron libre. 

Si pour la raie interdite donnée les quantités 4,, et o., sont 
connues. en utilisant la formule (29.12) on peut trouver la concen- 
tration des électrons libres n, dans l'enveloppe pour l'instant lors- 
que cette raie apparaît dans le spectre de la nova [jusqu’à cet instant 
la quantité n, est plus grande que la valeur donnée par la formu- 
le (29.12), et après elle est plus petite]. D'autre part, d’après la vi- 
tesse d'expansion de l’enveloppe et l'intervalle de temps depuis 
l'explosion, on peut évaluer pour le même instant le volume de l’en- 
veloppe V. Ceci rend possible le calcul de la masse de l’enveloppe 
d’après la formule 


M = maVn, (29.13) 


(du fait que le nombre d'électrons libres est égal au nombre de pro- 
tons. et l'hydrogène se trouve dans l'enveloppe avant tout à l’état 
ionisé). 

La masse de l’enveloppe d’une nova peut être également établie 
par le procédé qui a été appliqué pour déterminer les masses des 
nébuleuses gazeuses. Cette méthode est fondée sur l’utilisation de la 
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brillance de l'enveloppe dans les raies d'hydrogène, produites. com- 
me nous le savons, par photo-ionisations et recombinaisons ulté- 
rieures. Au $ 24, en recourant aux expressions théoriques des inten- 
sités des raies de Balmer, on a obtenu pour la masse de l’enveloppe 
la formule suivante: 


M=—CV LV, (29.14) 


où Z est la luminosité de l'enveloppe dans le domaine visible du 
spectre, et C, une certaine constante. 

L'application des méthodes exposées à la détermination des 
masses des enveloppes des novae conduit à des valeurs de l’ordre 
de 10°8 à 102 g. Autrement dit. à chaque explosion d'une nova. la 
masse éjectée est de l’ordre de 107% à 10-* masse solaire. 

Au stade nébulaire d’une nova on peut également déterminer 
sans peine la température électronique de l'enveloppe. La méthode 
la plus simple est d'utiliser à cet effet la relation observée des inten- 
sités des raies N, + N, et À 4363 À, appartenant à l'oxygène ionisé 
deux fois. Dans les spectres des novae les raies interdites sont exci- 
tées par choc électronique ; leurs intensités dépendent de la tempé- 
rature électronique 7, et de la concentration électronique n.. Ce- 
pendant, lorsque la densité de l'enveloppe est si petite que les transi- 
tions spontanées sont bien plus fréquentes que les chocs de deuxième 
espèce, le rapport des intensités des raies citées ne dépend que de 
T., et comme on l’a montré au $ 25. il est déterminé par la formu- 
le (25.22). Dans les spectres des novae, tout comme dans les spectres 
des nébuleuses gazeuses. les raies N, et N, sont d'habitude bien 
plus brillantes (environ 100 fois) que la raie À 4363 À. On obtient donc 
pour les températures électroniques des enveloppes des valeurs de 
l'ordre de 10 000 K. 

11 convient toutefois de noter qu'au début du stade nébulaire 
les raies N, et N, s'avèrent plus faibles que la raie À 4363 A. Il en 
est ainsi du fait que dans l’apparition des raies interdites dans le 
spectre d’une nova le rôle des chocs de deuxième espèce est encore 
grand. Supposons, par exemple, que les chocs de deuxième espèce 
prédominent sur les transitions spontanées. Alors, les populations 
des niveaux énergétiques de l’atome sont déterminées par la formule 
de Boltzmann, et le rapport des intensités des raies considérées est 
donné par la formule (25.24). Cette formule montre que les raies 
N, et N. sont en effet plus faibles que la raie À 4365 À si seulement la 
température ‘de l'enveloppe n'est pas basse. 

Des renseignements intéressants sur les enveloppes des novae 
peuvent être fournis par l’étude des profils des raies d'émission dans 
leurs spectres. Au stade nébulaire une enveloppe est transparente 
au rayonnement dans les raies, et par suite l’analyse des profils des 
raies devient bien plus simple. Les vitesses de l'expansion des enve- 
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loppes étant bien plus grandes que la vitesse moyenne du mouve- 
ment thermique des atomes, les profils des raies d'émission sont 
déterminés surtout par le mouvement de l'enveloppe. Nous avons 
montré au $ 28 que lorsqu'une enveloppe possède une symétrie 
sphérique et toutes ses couches se déplacent à la même vitesse, le 
profil d’une raie d'émission est rectangulaire. De tels profils des 
raies s’observent réellement dans plusieurs novae, ce qui témoigne 
de la sphéricité approximative de leurs enveloppes. Ordinairement, 
les raies d'émission dans les spectres des novae ont une structure 
compliquée. En particulier. dans certains cas (par exemple dans le 
spectre de la Nova Hercule 1934), les raies d'émission ont l’air de se 
dédoubler. c'est-à-dire ont une forme en selle. Nous savons déjà 
que de tels profils ne peuvent pas être expliqués par la dispersion 
des vitesses dans une enveloppe à symétrie sphérique. 11 faut donc 
en conclure que les enveloppes de certaines novae ne possèdent pas 
de symétrie sphérique, c'est-à-dire que la matière est éjectée par 
l'étoile dans différentes directions avec des intensités différentes. 

La conclusion mentionnée est confirmée par les photographies 
d'enveloppes des novae sur lesquelles on voit des caillots de matière 
isolés dans les enveloppes. De tels caillots ont été découverts d'abord 
dans l'enveloppe de Nova Chevalet du Peintre 1925, et on en a tiré 
l'hypothèse de la formation d'étoiles multiples par explosions des 
novae, laquelle ne s’est pas justifiée par la suite. Deux caillots bril- 
lants ont été observés également dans l'enveloppe de Nova Hercule 
1934. Le mouvement de ces caillots à des vitesses radiales différentes 
explique le dédoublement des raies d'émission dans le spectre de la 
nova. 

Pour l'interprétation des écarts de sphéricité des enveloppes des 
novae E. Mustel a émis l'hypothèse que les étoiles possèdent de 
forts champs magnétiques. Si. par exemple. on admet que le champ 
a la forme d'un dipôle, le gaz ionisé éjecté par l'étoile doit subir un 
freinage minimal dans le sens des pôles, où le gaz se déplace à peu 
près suivant les lignes de force. La quantité de matière éjectée dans 
les directions polaires doit donc être maximale. 

On peut également penser que les écarts à la sphéricité des enve- 
loppes des novae sont dus à ce que ces étoiles appartiennent à des 
systèmes binaires serrés. D'après V. Gorbatski, l'enveloppe éjectée 
par l’explosion interagit avec la matière qui s'écoule en permanence 
du système et se concentre dans le plan orbital. Cette interaction 
implique que l'enveloppe est freinée dans le plan orbital et est en ex- 
pansion sans freinage perceptible dans la direction perpendiculaire. 

5. Nova Hercule 1934. L'une des novae les mieux étudiées et 
présentant le plus d'intérêt est la Nova Hercule 1934. 11 faut la 
ranger parmi les novae « particulières », les variations de son éclat 
et de son spectre différant notablement de celles de la plupart des 
novae. 
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La courbe de lumière de Nova Hercule 1934 est représentée sur la 
figure 40. L'’éclat de l’étoile qui s’est accru d'abord de 14 à 15" 
jusqu’à 1,3 (22 décembre) a ensuite lentement diminué pendant 
trois mois et plus. Pendant ce temps le spectre appartenait à la classe 
F à raies d'émission H, Fe ll, Ca II, etc. Au mois d'avril 1935 
l'éclat de la nova a rapidement diminué jusqu'à 13,1. puis s’est 
accru jusqu’à environ 7”, après quoi il a de nouveau commencé à 
faiblir lentement. Après le minimum d'avril le spectre da la nova 
est devenu typique des nébuleuses gazeuses. Le renforcement des 
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Fig. 40 


intensités des raies de ce spectre a défini l’accroissement de l'éclat 
de la nova de sept magnitudes. 

Voici l'explication des variations de l’éclat et du spectre de 
Nova Hercule 1934. Pendant les trois premiers mois après l’explo- 
sion, l’éjection de la matière par l'étoile était très puissante, elle à 
abouti à la formation d’une enveloppe très étendue. Mais durant 
cette période, les parties les plus extérieures de l'enveloppe 
n'étaient pas lumineuses du fait que le rayonnement ultraviolet 
de l’étoile ne les atteignait pas. L'ultraviolet était absorbe par 
les couches de l’enveloppe les plus proches de l'étoile qui le 
transformaient en rayonnement de fréquences plus basses dans le 
spectre continu. c'est-à-dire jouaient le rôle d'une photosphère 
étendue. En avril la puissance de l’éjection de la matière par l'étoile 
a subitement baissé, la photosphère étendue s’est dissipée et l'éclat 
de la nova dans le domaine visible du spectre à sensiblement di- 
minué. Une étoile très chaude (à température jusqu à 70 000 K) est 
apparue alors et sous l’action de son rayonnement ultraviolet a 
commencé la luminosité des parties raréfiées les plus extérieures de 
l'enveloppe, tout comme la luminosité des nébuleuses gazeuses, ce 
qui a fait croître de nouveau l'éclat de la nova dans le domaine vi- 
sible du spectre. Ce processus d’accroissement de l’éclat s’est pour- 
suivi jusqu'à ce que l'intensité des raies d'émission du spectre de 
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l'enveloppe soit devenue conforme au rayonnement ultraviolet de 
l'étoile. La lente atténuation ultérieure de l’éclat de la nova est liée 
à la dissipation progressive de l'enveloppe nébulaire. 

L'étude de la luminosité de l'enveloppe de Nova Hercule pré- 
sente un grand intérêt apres le minimum d'avril. I] faut dire qu’en 
astrophysique théorique on suppose ordinairement que dans les 
enveloppes stellaires règne l'équilibre radiatif. Même lorsque les 
variations des conditions physiques dans les novae sont très rapi- 
des. on considère quand même que l'équilibre radiatif a le temps 
de s'établir. Autrement dit. l’évolution de l’enveloppe est imaginée 
comme le passage par des états d'équilibre successifs. Or. dans cer- 
tains cas les enveloppes brillent en l'absence de l'équilibre radiatif. 
L'un des exemples les plus clairs d’une telle Inminosité est fourni 
justement par l'enveloppe de Nova Hercule après le minimum d'’a- 
vril. Nousavons déjà vu que même si les quanta de l’ultraviolet de 
l'étoile atteignaient l'enveloppe nébulaire pendant le minimum, 
celle-ci ne devenait pas encorè lumineuse. I] est manifeste qu’à ce 
moment l'équilibre radiatif ne s’établissait pas. Par la suite le dé- 
veloppement de l'enveloppe se déroulait dans le sens de l’établisse- 
ment de cet équilibre. Ce processus peut être considéré comme ache- 
vé seulement lorsque l'éclat atteint son maximum secondaire. 

Procédons à l'interprétation théorique de la luminosité de l’en- 
veloppe de la Nova Hercule après le minimum d'avril. Pour simpli- 
fier considérons une enveloppe d'hydrogène de densité constante. 
Supposons que l'enveloppe possède une symétrie sphérique. de plus. 
que son épaisseur est sensiblement plus petite que sa distance à 
l'étoile (r, — r, & r). 

Soient »#,{(r. t) et n° (r, t) respectivement le nombre d'atomes 
neutres et ionisés dans 1 cm° à la distance r de l'étoile à l'instant t, 
et soit z le nombre total d'atomes d'hydrogène dans 1 cm“, de telle 
sorte que 


mt) —<nt(r. tt) =n. (29.15) 


A l'instant initial. pour lequel nous adopterons l'instant de l’aug- 
mentation subite de la température de l'étoile, tous les atomes de 
l'enveloppe ne sont pas ionisés, c'est-à-dire que 7, (r, 0) = n et 
n*(r. 0) = 0. 

Par la suite les atomes subissent l'ionisation avec absorption 
des quanta émis par l'étoile au-delà de la limite de la série de Ly- 
man. Désignons par À le nombre de ces quanta frappant 1 cm de la 
limite intérieure de l'enveloppe en 1 s. Si on désigne par k le coeffi- 
cient d'absorption par atome. le nombre total d'’ionisations en 1 s 
dans 1 cm* à la distance r de l'étoile à l'instant f est: 


nifr, tkHe-ttr D, 
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où t (r.t) est la distance optique du point donné à la limite inté- 
rieure de l'enveloppe, c’est-à-dire 


r 


tr. t)= ( nitr. t)kdr. (29.16) 


ra 


L'ionisation dans l'enveloppe s'accompagne également de pro- 
cessus inverses. c'est-à-dire des recombinaisons. Le nombre de re- 
combinaisons vers l’i-ième niveau en 1 s dans 1 cm à la distance 
r de l'étoile à l'instant f est égal à 


n.(r. tnt(r, D Ci (Ti). 


où n, (r, t) est le nombre d'électrons libres dans 1 cm“. 

En chaque point de l'enveloppe la variation du nombre d'ions 
est égale à la différence entre le nombre d'ionisations et le nombre 
de recombinaisons. On a donc 


7 —n;kHe-t—nent » C:. (29.17) 


i=2 


L'équation (29.17) ne rend pas compte des recombinaisons vers le 
premier niveau et des ionisations sous l’action du rayonnement de 
diffusion de l'enveloppe, car ces processus se compensent mutuelle- 
ment. 

De la sorte le problème de la détermination de la variation du 
nombre d’alomes ionisés dans l'enveloppe se ramène à la résolution 
de l'équation (24.17) avec les conditions (29.15) et (29.16). Nous ne 
nous attarderons pas ici à la résolution de cette équation mais indi- 
querons seulement certains résultats. 

Admettons qu'à l'instant initial l'épaisseur optique de l’enve- 
loppe au-delà de la limite de la série de Lyman est sensiblement 
plus grande que l'unité, c’est-à-dire t (r,. 0) 5 1. Supposons ensuite 
que le rayonnement de l'étoile est si fort qu'il est capable de créer 
dans l'enveloppe un degré d'ionisation dépassant notablement l’uni- 
te (a*/n, © 1). Dans ce cas pour chaque instant l'enveloppe peut 
être divisée en deux régions : « ionisée » (n* > n,) et « non ionisée » 
(n* € n;), avec une limite bien nette entre elles, et le processus de 
l'ionisation progressive dans l’enveloppe peut être envisagé comme 
le déplacement de la limite entre les régions indiquées. La limite en 
question se trouve là où à l'instant donné t Æ 1. Ce résultat n’a 
rien d’obscur tant que pour la couche où t >> 1, le rayonnement ioni- 
sant de l'étoile ne l’atteint pas. L’ionisation de cette couche commen- 
ce seulement lorsque l'épaisseur optique de la partie de l'enveloppe 


la plus proche de l'étoile devient de l’ordre de l'unité sous l’action 
de l'ionisation. 
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Ce résultat permet de trouver aisément comment varie avec le 
temps le nombre général d'atomes ionisés dans l’enveloppe, c’est-à- 
dire la quantité 


N'— ( n* dV. (29.18) 


Intégrons les deux membres de l’équation (29.17) sur tout le volume 


de l'enveloppe. En désignant par H le nombre total de quanta émis 
en 1 s au-delà de la limite de la série de Lyman, on obtient 


aNt —- + 


Le dernier terme de cette équation est écrit d’après la relation 
( nen* dV=nN*, (29.20) 


qui résulte du fait que dans la région ionisée n7, Æ n, et dans la 
région non ionisée n, Æ 0. 

La solution de l'équation (29.19) qui vérifie la condition initiale 
N* (0) = 0 est de la forme: 


{ 
N°(t)=Ht4 1—e te). (29.21) 
où 
lun N C;=1. (29.22) 


La quantité {, déterminée par la formule (29.22) peut être consi- 
dérée comme le temps d'établissement de l'équilibre radiatif. Il 
est clair que celui-ci est d'autant plus grand que la densité de 
matière dans l’enveloppe est plus petite. 


[se 
Pour évaluer la quantité t, notons que pour l'hydrogène “ C;, & 


=% 3-10 (pour T7, — 10 000 K). Cela signifie que lorsque #7 Æ 
Æ 101 cm” la quantité t, est de l’ordre de quelques minutes. Dans 
les enveloppes des novae le premier temps après le maximum n > 
> 10!° cm“. On peut donc admettre que dans le cas donné l'équi- 
libre radiatif s'établit immédiatement après la modification des 
conditions physiques dans l’enveloppe. Cependant. dans le cas de 
la Nova Hercule 1934 la température de l'étoile s’est accrue subite- 
ment lorsque la densité de la matière dans l'enveloppe était déja 
très petite. C'est précisément pour cette raison que l'établissement 
de l'équilibre radiatif dans la Nova Hercule 1934 a duré à peu près 
un mois entier. 
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A l’aide des formules obtenues on peut trouver la variation avec 
le temps de la quantité d'énergie totale émise par l'enveloppe dans 
une raie de Balmer quelconque. Nous savons que la quantité d’éner- 
gie Ex, émise par l’enveloppe dans la transition À — 2 est donnée 
par la formule (28.30). En utilisant les relations (29.20) et (29.21). 
au lieu de (28.30) on trouve: 


Î 
Eye = AyohVonznnH le 1—e te | . (29.23) 


D'après les observations de la Nova Hercule on a déterminé les 
valeurs des quantités ÆE,, pour plusieurs raies de Balmer. Ces quan- 
tités varient dans le temps à peu près plus ou moins de la même 
façon que l'éclat de l'étoile (ceci est parfaitement clair du fait que 
la croissance de l’éclat est définie surtout par l’accroissement de 
l'énergie émise dans les raies). La variation observée des quantités 
E,, est assez bien traduite par la formule (29.23). De plus, pour la 
concentration des atomes dans l'enveloppe il faut prendre la valeur 
n — 3-10% cm *. 

La variation des profils des raies d'émission dans le spectre de 
Nova Hercule après le minimum d'avril présente aussi de l'inté- 
rêt. Nous avons déjà dit que dans le spectre de cette nova les raies 
d'émission étaient dédoublées, ce qui était dü à la présence dans 
l'enveloppe de deux caillots de matière animés de vitesses radiales 
différentes. Les observations ont montré que pendant l'apparition 
des raies d'émission, leurs composantes rouges étaient bien plus 
faibles que les composantes violettes et que les deux composantes 
ne s’égalisaient en intensité que pendant le second maximum. Un tel 
comportement des raies d'émission a d’abord semblé mystérieux et 
pour l'expliquer on a émis plusieurs hypothèses. Or. l'explication 
peut être très simple, si on applique l’idée exposée sur la lumino- 
sité de l’enveloppe en l’absence de l'équilibre radiatif (plus exacte- 
ment la formule (29.23)). D'après les observations l'intensité de la 
composante violette augmentait plus vite que celle de la composante 
rouge. Cela signifie que l'équilibre radiatif dans le caïillot de ma- 
tière qui s’approchaït de nous s’établissait plus vite que dans celui 
qui s'en éloignait. Nous avons établi qu'il en est ainsi lorsque dans 
les caillots la densité de matière est différente (plus grande dans 
celui qui s'approche de nous et plus petite dans celui qui s’en éloi- 
gne). La valeur donnée de la concentration des atomes dans 
l'enveloppe est une certaine moyenne pour les deux caillots. 

La connaissance de la concentration des atomes # et du volume 
de l'enveloppe V permet de calculer d’après la formule (29.13) la 
masse de l'enveloppe. Toutefois, une telle méthode de la détermina- 
tion de la masse est empreinte d'incertitude en raison des erreurs 
éventuelles lors de l’estimation du volume de l'enveloppe. Pour 
éviter cette estimation on peut procéder de la façon suivante. Mul- 
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tiplions les deux membres de l'équation (29.22) par n* et intégrons 
sur tout le volume de l'enveloppe. Il en résulte 


lu ( nn* > C'; dV — \ n‘ dV', (29.24) 


où nous avons remplacé nr par n. du fait qu'au fond l'intégration 
porte seulement sur la région ionisée où nr, Æ n* Æ n. Mais l'inté- 
grale du deuxième membre de cette relation est le nombre total 
d'ions d'hydrogène dans l'enveloppe et l’intégrale du premier mem- 
bre, le nombre total de recombinaisons vers tous les niveaux depuis 
le deuxième. Ce dernier nombre est égal au nombre de quanta de 
Balmer émis par l'enveloppe en 1 s. Par conséquent. on a 


teNpa = N+. (29.25) 


D'après les valeurs observées des quantités t, et Vpa. la formule 
(29.25) permet de déterminer la quantité V* pour n'importe quel 
instant {. En appliquant cette formule à l'instant du deuxième maxi- 
mum on obtient le nombre total d’'atomes d'hydrogène dans l’en- 
veloppe (si l’on admet que vers cet instant dans toute l'enveloppe 
n* > n1). A l'aide de la formule (29.25) on a trouve que dans Îl'en- 
veloppe de la Nova Hercule le nombre total d'atomes d'hydrogène 
est égal à 1,4-10°%*. et donc sa masse vaut 2,3- 10" g. 

La formule (29.23) détermine la varialion avec le temps non 
seulement des intensités des raies d'hydrogène, mais encore des 
intensités des raies d'autres atomes produites par photo-ionisations 
et recombinaisons. Le comportement des raies interdites est diffe- 
rent. la luminosité y est excitée par choc électronique. du fait que 
les intensités de ces raies dépendent sensiblement de la température 
électronique de l'enveloppe. 

Nous avons vu au $ 23 que le niveau de la température électro- 
nique est déterminé surtout par l'énergie acquise par les électrons 
libres lors des photo-ionisations et par l'énergie dépensée dans les 
collisions. Puisque la faible densité de matière dans l'enveloppe 
rend les collisions rares. la durée d'établissement de la température 
d'équilibre peut être longue. La résolution du problème de la 
variation avec le temps de la température électronique de l'envelop- 
pe a permis d'interpréter le comportement des raies interdites dans 
le spectre de la Nova Hercule en l'absence de l'équilibre radiatif 
dans l'enveloppe (voir [2]). 

6. Novae de nombreuses années après l’explosion. Quelques 
dizaines d'années après l'explosion l'enveloppe d’une nova se 
dissipe dans une grande mesure et l'éclat de l'étoile devient 
proche de celui qu’elle avait avant l'explosion. L'étude de 
l'étoile à cette époque (possible seulement à l'aide des 
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télescopes les plus puissants) a fourni des résultats très curieux. La 
découverte de la duplicité de certaines novae est d'une importance 
particulièrement grande, car elle permet la détermination de leur 
masse. 

La duplicité a été découverte pour la Nova Ilercule en 1934 
(par M. Walker en 1954). Les observations ont montré que 
l'étoile est une variable à éclipse avec une période de 4 heures 39 mi- 
nutes. Au minimum primaire l'étoile froide couvre l'étoile chaude 
(qui apparaît probablement sous la forme d’une nova). L'absence de 
renseignements sur l’étoile froide ne permet pas de déterminer exac- 
tement les masses des composantes ; quant à la masse de l'étoile 
chaude. elle constitue probablement environ 0.25 de la masse du 
Soleil. 

Dans la période considérée le spectre de la Nova Hercule compor- 
te des raies d'émission qui apparaissent en partie dans l'enveloppe 
très raréfiée éjectée par l'explosion de 1934, et en partie dans l’en- 
veloppe plus dense qui entoure l'étoile. Le spectre de cette dernière 
enveloppe change notablement avec la phase de l’éclipse. L'étude 
des variations de ce spectre a montre que l'enveloppe mentionnée 
peut être imaginée sous la forme d'un « disque » qui tourne autour 
de l'étoile chaude à la vitesse de l’ordre de 500 km/s. Ce disque se 
forme probablement par écoulement de la matière à partir de l'étoile 
froide. D après la distribution de l'énergie dans le spectre continu 
on a trouvé que la température de l'étoile chaude est d'environ 
8!+ 010 K. Le rayon de l'étoile déterminé d'après la température et la 
luminosité est proche des rayons des naines blanches. Une particu- 
larité surprenante de l'étoile chaude est qu elle subit de faibles va- 
riations d'éclat avec une période très rigoureuse. égale à environ 
11 secondes. 

Après la découverte de la duplicité de la Nova Hercule 1934 on a 
exploré en détail certaines autres étoiles qui apparaissent sous 
la forme de novae. et il s'est avérée qu'elles forment toutes des 
systèmes doubles. Ceci a donné lieu à l'hypothèse que la duplicité 
d'une étoile est la condition sine qua non de l’explosion (voir [10]). 

Pour le mécanisme concret de l'explosion on retient l’accrétion 
de la matière sur une naine blanche à partir de l'étoile froide. Les 
naines blanches ne contenant que très peu d'hydrogène, il ne s'y 
déroule presque pas de réactions nucléaires. Mais lorsque sur une 
naine blanche tombe de la matière provenant de l'étoile froide, il 
se forme autour d'elle une enveloppe riche en hydrogène. Progressi- 
vement la masse de l’enveloppe croît et avec elle la température de 
ses couches profondes. Lorsque la masse atteint une valeur critique 
(de l’ordre de 10*° g), dans ces couches s’amorcent des réactions nu- 
cléaires qui transforment l'hydrogène en hélium. Il en résulte une 
explosion qui sépare l'enveloppe de l'étoile. Une fois cette enveloppe 
rejetée. une autre commence à croître pour être ensuite rejetée à son 
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tour. C'est ainsi que s'explique la récurrence des explosions d'une 
étoile sous la forme d'une nova. 

Le point de vue décrit sur la cause des explosions est confirmé 
par l'étude détaillée des anciennes novae réalisée de nombreuses 
années après une explosion, c'est-à-dire dans la période entre deux 
explosions. Puisque certaines de ces étoiles se sont avérées être des 
variables à éclipses, en se fondant sur les variations de leur éclat et 
de leur spectre on a tiré la conclusion qu'elles sont le siège de flux 
de gaz. En première approximation ces flux ont la forme d’un disque 
analogue à celui qui a été découvert en premier dans le cas de la 
Nova Hercule 1934. D'après les intensités et les profils des raies 
d'émission on a déterminé les densités et les vitesses de la matière 
dans les flux de gaz. On a également évalue la quantité de matière 
transportée par unité de temps par le flux depuis l'étoile froide vers 
la naine blanche. Elle est de l’ordre de 10-® MQ par an. c’est-à-dire 
suffisante pour former en quelques milliers d'années une enveloppe 
de masse critique (voir en détail [11]). 


$ 30. Mouvement et luminosité des enveloppes 


1. Energie libérée par l’explosion. Au paragraphe précédent nous 
nous sommes préoccupés surtout de l'interprétation des variations 
du spectre d'une nova produites par l'éloignement d’une enveloppe 
éjectée de l'étoile. Maintenant considérons les questions relatives à 
l’éjection de la matière et à l'émission de l’énergie lors de l’explo- 
sion. 

Cherchons d’abord l’énergie totale libérée par l’explosion d’une 
nova. Cette énergie se compose de trois parties : À) énergie rayonnan- 
te; 2) énergie cinétique de l'enveloppe et 3) énergie nécessaire pour 
que l’enveloppe se détache de l'étoile. 

L'énergie rayonnante est déterminée par la formule 


Eva = \ L(t)dt, (30.1) 


où L (t) est la luminosité de la nova. alors que l'intégration porte 
sur toute la période de l'explosion. Pour chaque nova l'intégrale 
(30.1) peut être calculée à l’aide de la courbe de lumière. Il s'avère 
que Eu Æ 10*5 à 10*6 crgs. 

L'énergie cinétique vaut: 


En + Mv?. (30.2) 


En adoptant pour la masse de l'enveloppe 7 une valeur de l'ordre 
de 10*8 à 10*° g et pour sa vitesse v, une valeur de l’ordre de 1000 km/s, 
on trouve que Ecin Æ 10% à 10*5 ergs. 
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Pour calculer l'énergie avec laquelle l'enveloppe est arrachée de 
l'étoile il faut utiliser la formule 


M,M 


Te 


Er = (30.3) 


où G est la constante gravifique ; M4, la masse de l'étoile et r,, son 
rayon. En admettant que 7, = Ms et r, & 0,1 re, on trouve que 
Ese = 10% à 10% ergs. 

De la sorte. l'explosion d’une nova libère une très grande quantité 
d’énergie (de l'ordre de 10*° à 10*% ergs). A titre de comparaison on 
peut noter que le Soleil émet une telle énergie en 10° ou 10% ans. 

La question des sources d'énergie libérée par l'explosion d'une 
nova présente un grand intérêt. Pour la résoudre établissons les condi- 
tions physiques dans la couche de l'enveloppe arrachée de l'étoile. 
A cet effet considérons que la masse de l'enveloppe 47 est connue. En 
admettant que l’enveloppe se compose surtout d'hydrogène, on a 


M = 4nrimyu n dr, (30.4) 


où r, est le rayon de la couche d'arrachement, et ». la concentration 
des atomes d'hydrogène dans l’enveloppe. 

Pour calculer l'intégrale (30.4) il faut connaître la dépendance 
entre » et r. Elle est donnée par la théorie des photosphères (voir 
$ 4). Puisque la température de l'enveloppe est très élevée, nous 
prendrons pour le coefficient d'absorption volumique l'expression : 


a=C Er, (30.5) 


où C est une constante (de l’ordre de 10-**). Dans ce cas on tire 
des formules (4.51) et (4.52) : 


T 13 LA 0] , 
n = Né (+) / (50.6) 
et 
AT ___2?2 mne = 
dr 17 k (30.7) 


où n, et 7, sont les valeurs de n et T dans la couche d’arrachement ; 
g est l'accélération de la pesanteur à la surface de l'étoile et k, la 
constante de Boltzmann. En portant (30.6) dans (30.4) et en utili- 
sant (30.7) on obtient 


M = 8xrÀ _ Nele. (30.8) 


414 ÉTOILES NON STABLES ICH. VI 


La formule (30.8) établit une dépendance entre les quantités 
cherchées n, et T,. Pour trouver l’autre dépendance entre elles on 
peut utiliser la relation: 


Ti=Ti(1+5t%), (30.9) 


où 7, est la température superficielle de l'étoile; et 7,, la profon- 
deur optique de la couche d’arrachement, c’est-à-dire 


t,— ( a dr. (30.10) 


En portant dans (30.10) l'expression (30.5) et en tenant compte de 
(30.6) et (30.7), on a 


17 Ck n£ 


+ — 8 myng T5/? ° 


(30.11) 


Les relations (30.8), (30.9) et (30.11) rendent possible le calcul 
des quantités n,, T, et t,. En adoptant que T, = 50 O00K, r, — 
= 10 cm. g — 10° cm's*; A7 — 108 # (ces quantités doivent être 
considérées comme les plus probables), on trouve 


ny 0-10 g'em°, 7, Æ 5-10 K, +, = 108. 


L'une des sources de luminosité d'une nova est l'énergie comprise 
dans l’enveloppe au début de l'explosion. Cette énergie se compose 
de l'énergie thermique, radiative et d'ionisation. Au fur et à me- 
sure de l'expansion de l’enveloppe, l'énergie qui y est contenue sort 
à l'extérieur sous forme de rayonnement, c’est-à-dire que l'envelop- 
pe devient lumineuse. 

La quantité d'énergie thermique dans l'enveloppe est donnée 
par la formule: 


Ts 
Ernerm = Anr£ + ke2 | nr (—<)ar, (30.12) 


où 2n est le nombre total de particules (protons et électrons libres) 
dans { cm*. A l’aide des formules (30.6)-(30.8) on obtient 


17 M 
Einerm = ÀT 


7 * mx ° 


(30.13) 


En considérant que T, = 5-10$ K et M & 10*8 ou 10°? g, on trouve 
Einerm Æ 10% à 10% ergs. 
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La quantité d'énergie radiative dans l’enveloppe est 


Te 
Esay = Anr°a Ti(—+)aT, (30.14) 
() 
ou, compte tenu de (30.7): 
Eray = 4nri _—_ (30.15) 


En adoptant pour les quantités r,, T,, g les valeurs données, on 
obtient Eray Æ 10% ergs. Par conséquent, la quantité d'énergie 
radiative dans l’enveloppee est sensiblement plus faible que la quan- 
tité d'énergie thermique. 

La quantité d'énergie d’ionisation dans l'enveloppe (qui se 
transforme en rayonnement lorsque le degré d’ionisation diminue) 
est également petite devant la quantité d'énergie thermique. Ceci 
résulte du fait qu’à la température de l'ordre d’un million de degrés 
l'énergie d'ionisation des éléments les plus abondants (hydrogène 
et helium) est faible par rapport à AT. 

Ainsi, l'énergie interne de l'enveloppe. qui se trouve, comme 
nous l’avons établi, surtout sous une forme thermique. est de l’ordre 
de 10% à 10% ergs. Cette énergie est émise par expansion de l'en- 
veloppe. Cependant, elle ne constitue qu'une faible part de l'énergie 
totale émise par l'explosion d'une nova. Nous verrons par la suite 
que l’énergie interne de l’enveloppe est dans une certaine mesure 
responsable de sa luminosité seulement dans la première période de 
l'explosion. 

Une autre source de la luminosité d'une nova est le rayonnement 
de l’étoile après l’arrachement de l'enveloppe. La température de la 
couche d'arrachement étant très élevée. la luminosité de l'étoile dès 
l'arrachement de l'enveloppe doit ètre très grande. Or, une telle 
luminosité ne correspond pas à l'énergie produite à l’intérieur de 
l'étoile, et la température de l'étoile doit donc décroïtre progressi- 
vement. Ce processus se complique par l'écoulement continu de la 
matière. L'estimation de l'énergie émise par l'étoile après l'arrache- 
ment de l'enveloppe est très difficile, mais il ne fait aucun doute 
que quelque temps après le début de l’explosion l'enveloppe devient 
lumineuse précisément grâce à cette énergie. 

Enfin. comme source de luminosité d'une nova peut servir l'éner- 
gie supplémentaire libérée par l’accroissement d'éclat, c'est-à-dire 
l'énergie de l'explosion. C'est cette énergie qui détermine l’arrache- 
ment de l'enveloppe de l'étoile et son expansion ultérieure. Nous 
avons vu que l'énergie débitée à cet effet est égale à 10*4 ou 10*Sergs. 
Si une partie de même ordre de l’énergie de l'explosion se trans- 
forme en rayonnement, elle peut jouer un rôle important dans la 
luminosité d'une nova. 
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2. Interprétation de la courbe de lumière. La connaissance des 
sources de la luminosité d'une nova et de la loi de l'expansion de 
l'enveloppe permet en principe de déterminer la variation de la 
luminosité de l'enveloppe avec le temps. c’est-à-dire de dresser la 
courbe de lumière théorique d'une nova. A cet effet il faut tenir 
compte de la différence notable dans les mécanismes de la luminosité 
de l'enveloppe avant et après le maximum. Lorsque l'éclat croît. 
Ja luminosité de l'enveloppe est due au rayonnement dans le spectre 
continu, c'est-à-dire que l'enveloppe constitue une photosphère. 
A l'époque du maximum l'épaisseur optique de l'enveloppe dans le 
spectre continu devient de l'ordre de l'unité et dans le spectre de 
l'enveloppe apparaissent des raies brillantes. Le rôle relatif des 
raies brillantes dans le spectre de l'enveloppe augmente et. après un 
certain temps, devient dominant. 


Nous allons envisager maintenant la période depuis le début de 
l'explosion jusqu’au maximum d'éclat. Durant cette période les 
conditions physiques de l'enveloppe changent très vite avec le 
temps. En particulier, son épaisseur optique décroît d’une valeur de 
l'ordre de 10* à une valeur de l’ordre de l’unité. Pour déterminer la 
variation de la luminosité de l'enveloppe avec le temps il faut donc 
résoudre le problème très difficile de transfert du rayonnement dans 
un milieu à propriétés optiques variables. En toute rigueur, ces 
propriétés ne sont pas même données. mais dépendent à leur tour du 
champ de rayonnement ; cependant. nous ne tiendrons pas compte 
de cette circonstance. 


Le problème qui se pose peut être énoncé de la façon suivante. 
Supposons que la luminosité de l'enveloppe se produise aussi bien 
grâce à l'énergie qui s'y trouvait au début de l’explosion que gräce 
au rayonnement de l’étoile après l’arrachement de l’enveloppe. Dé- 
signons l'énergie initiale de l'enveloppe par E et la luminosité de 
l'étoile par L, (t). où { est le temps compté dès le début de l’explo- 
sion. Soit r ({) le rayon de l'enveloppe et 7, (t), son épaisseur opti- 
que. Toutes les quantités énoncées sont considérées comme données. 
Il faut établir la luminosité de l'enveloppe Z (t). 


Pour simplifier le problème admettons que l'épaisseur de l'en- 
veloppe est petite devant son rayon. et négligeons la durée de la 
présence du rayonnement dans l'enveloppe elle-même par rapport à 
la durée de sa présence dans l’enceinte créée par l'enveloppe. Autre- 
ment dit. remplaçons le processus de diffusion du rayonnement dans 
l'enveloppe par le processus du déplacement des photons dans l’en- 
ceinte après leur réflexion presque instantanée par l'enveloppe. Si 
l'on suppose que l’enveloppe elle-même se trouve à l’état de l’équi- 
libre radiatif, la probabilité qu'elle reflète un photon est nl , 


et la probabilité du passage du photon à travers l'enveloppe est 


$ 40] MOUVEMENT ET LUMINOSITÉ DES ENVELOPPES 417 


1 
1+ 7 (1) 
il s'ensuit qu'avant de traverser l'enveloppe chaque photon subit 
un nombre énorme de déplacements dans l'enceinte. Avec le temps 
la quantité ©, (t) décroît, le processus de la sortie des photons de 
l'enceinte à l'extérieur s'accélère et la luminosité de l'enveloppe 
augmente. 

Pour déterminer la luminosité de l’enveloppe Z (t) il convient 
d'examiner la variation dans le temps de la quantité d'énergie 
dans l’enceinte créée par l'enveloppe. La quantité d'énergie dans 
l'enceinte augmente grâce au rayonnement de l'étoile et diminue 
par suite de la sortie du rayonnement à l'extérieur de l'enveloppe. 
D'après la loi de la conservation de l'énergie on obtient 


La (DL (= + [Sr () p(6) |, (30.16) 


où p (t) est la densité du rayonnement dans l'enceinte, qui ne dé- 
pend évidemment pas du lieu. 

La densité du rayonnement p (t) peut être associée sans peine à 
la luminosité de l'enveloppe L (t). Si on désigne par Z, (t) et Z, (t) 
respectivement les intensités du rayonnement réfléchi et passé par 
l'enveloppe, on a 


. Au début de l'explosion la quantité t, ({) est très grande et 


Zi (€) = To (t) La (t). (30.17) 
Mais la densité du rayonnement p ({) vaut 
4 
p (= +710, (30.18) 


alors que la luminosité de l’enveloppe L ({) est liée à la quantité 
7, (t) par la relation 


L 
L, () = (30.19) 
On obtient donc 
L t 
p (4) =. (30.20) 


En portant (30.20) dans (30.16) pour le calcul de Z (t) on aboutit 
à l'équation suivante: 


La (#)—L (4) = ro (8) r (6) L (OI. (30.21) 


I] est clair que la solution de l'équation (30.21) doit satisfaire à 
la condition: 


( L(t)dt=E+ \ L, (t) dt. (30.22) 
0 0 


27—01064 
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Cette solution est de la forme 


__3c f dt’ __3c dt” 
3c 4 Oo te(t)r(t”) , & -,to(t”)r(t") ,, 
LO= Ee 0 +] L, (t’}e { dt ° 
(30.23) 


Pour le calcul de la luminosité Z (t) de l'enveloppe d’après la for- 
mule (30.23) il faut connaître les quantités r (t) et tv, (t). A titre 
d'exemple on adopte 

r=ut, = ()", (30.24) 


où À est un certain paramètre. Alors, au lieu de la formule (30.23) 
il vient 


t 
L (= be | Ee-t* + PAGE ESS dt], (80.25) 


0 
où l’on a introduit la notation 


=. (30.26) 


Supposons d’abord que l’enveloppe devienne lumineuse seule- 
ment grâce à son énergie interne, c'est-à-dire que L, (t) = 0. 
Dans ce cas la formule (30.25) montre que la luminosité de l'en- 
veloppe croît d’abord pour décroître ensuite (si 4 >> 1). Il est facile 
d'obtenir que la luminosité atteint le maximum pour une valeur de 
l'épaisseur optique de l'enveloppe égale à 


3 c = 
= 2-1) v : (30.27) 
En posant v Æ 1000 km/s et À = 2, on trouve d’après la formule 
(30.27) t, Æ 200. Lorsque l'épaisseur optique de l'enveloppe devient 
plusieurs fois plus petite que cette valeur, la désexcitation de l’en- 
veloppe prend essentiellement fin. 

L'examen de la formule (30.25) sous sa forme générale montre que 
lorsque la luminosité de l'étoile L, (t) décroïît, la luminosité de 
l'enveloppe Z (t) augmente d’abord jusqu’à ce que +, n’atteigne pas 
la valeur donnée par la formule (30.27), puis diminue progressive- 
ment en s’approchant de la luminosité de l'étoile ZL, (f) (fig. 41). 

Pour comparer théorie et observations il est utile de passer de la 
luminosité de l'enveloppe aux quantités qui s’obtiennent directement 
des observations. Ces quantités sont l’éclat apparent de la nova et 
sa température effective, ou la classe spectrale correspondante. 
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La température effective de l'enveloppe T, (t) est déterminée 
par la fonction connue 


L (t) = 4xr° (1) oT 4 (t), (30.28) 


qui montre qu'avec le temps 7’. ({) décroît lentement (si seulement 
la luminosité de l'enveloppe ne croît pas plus vite que r°). 


L(t) 


Fig. 41 


Admettons que la distribution de l'énergie dans l'enveloppe est 
donnée par la formule de Planck. Dans ce cas la magnitude apparente 
absolue de l’enveloppe est déterminée par la formule: 


r 


27 000 
M, (E)= —0,08—51gr(9+ R+2,518(1—e 0), 


L 


(30.29) 


dans laquelle il faut porter T. de (30.28). ; 

La formule (30.29) entraîne qu'avec le temps l'éclat apparent 
d’une nova doit augmenter rapidement par suite de l'accroissement 
rapide de la surface de l'enveloppe, la baisse de la température étant 
relativement lente. Il est curieux de noter que l'augmentation d'é- 
clat apparent peut avoir lieu même lorsque la luminosité totale di- 
minue du fait que l'accroissement de la surface de l'enveloppe n'est: 
pas compensé par la baisse de la température. 

Comme le montrent les calculs, d’après les formules utilisées, 
l'éclat apparent de l'enveloppe croît d'abord rapidement, puis 
reste inchangé (ce qui est dû à la désexcitation de l’enveloppe pen- 
dant ce temps) ; ensuite il croît plus lentement, la luminosité 
totale allant en décroissant. Ce processus se poursuit jusqu'acequele 
maximum primaire soit atteint, lorsque l'épaisseur optique de l’en- 
veloppe devient de l’ordre de l'unité. Après cela l'enveloppe n’ab: 


27% 
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sorbe déjà non plus comme précédemment tout le rayonnement de 
l'étoile, mais seulement sa partie décroissante avec le temps, ce qui 
rend l’éclat de la nova encore plus faible. 

L'exposé des conclusions théoriques est confirmé grosso modo 
par les données d'observation. Les observations montrent en effet 
qu'avec la croissance de l'éclat d'une nova, la température décroît 
lentement. Par ailleurs, pour plusieurs novae, avant le maximum 
primaire on a observé l'arrêt de l'augmentation de l'éclat et même 
une petite décroissance. 

Cependant, pour atteindre un meilleur accord entre la théorie et 
les observations, il faut probablement admettre que la luminosité de 
l'enveloppe poursuit son augmentation même après l'interruption de 
l'augmentation de l’éclat. Nous montrerons dans ce qui suit que 
ceci peut être lié à l’éjection de la matière par l'étoile, qui com- 
mence à se produire après le détachement de l'enveloppe. 

3. Ejection de la matière par l’étoile. L’enveloppe s’arrachant 
de l'étoile découvre les couches très chaudes de celle-ci dont l’état 
était instable. La pression de rayonnement doit alors déclencher 
l'écoulement de la matière à partir de l'étoile. Lorsque l'épaisseur 
optique de l'enveloppe dans le spectre continu devient inférieure à 
l'unité, l'observation de ce processus devient immédiate. On peut en 
juger d’après ce qu'on appelle le spectre de diffusion d'étincelles qui 
dans le cas d’une nova apparaît après le maximum. Le décalage des 
raies de ce spectre montre que la vitesse de l’écoulement de la ma- 
tière à partir de l’étoile dépasse la vitesse du mouvement de l’en- 
veloppe. 

Il est évident que l'écoulement de la matière à partir de l'étoile 
doit faire croître la luminosité d'une nova. Les responsables de ce 
phénomène sont aussi bien la désexcitation de la matière éjectée que 
le refroidissement plus lent des couches superficielles de l'étoile 
elle-même. Par ailleurs, la collision de la matière éjectée avec l'en- 
veloppe transforme une partie d'énergie cinétique en énergie 
thermique, puis en rayonnement. 

Maintenant nous allons examiner le problème du mouvement 
d’une enveloppe atteinte par la matière éjectée de l'étoile. De 
plus, nous déterminerons aussi bien la variation de la vitesse du 
mouvement de l'enveloppe que la quantité d'énergie cinétique trans- 
formée en rayonnement (pour plus de détail voir [2]). 

Soient à un certain instant fixé {, la masse de l'enveloppe A7, 
et la vitesse v,. Supposons qu'après l’arrachement de l'enveloppe 
la matière s'écoule de l’étoile à la vitesse constante u; prenons la 
quantité de matière éjectée en 1 s égale à au. Nous admettons 
que u > v, et donc, avec le temps, la masse de l’enveloppe M et sa 
vitesse v doivent augmenter. 

Pour trouver la dépendance de 4 et de v par rapport au temps f, 
il faut écrire l'équation du mouvement de l’enveloppe. En désignant 
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par qg la masse de la matière qui rejoint l'enveloppe en 1 s, on a 
d(Mv) 


nm -—=qu (30.30) 
et 
= —a (u —v). (30.31) 


La résolution des équations obtenues est bien simple. En portant 
dans (30.30) q — dM/dt et en intégrant, on trouve: 


M (u — v) = M, (u — vo). (30.32) 
En introduisant M tirée de (30.32) et (30.31), on a 

d 1 __  a(u—v) 

"dt ( U—V ]= Mo(u—vo) ‘ (30.33) 


L'intégration de cette équation donne 


U— Vo 
V'i+ F- (u—vo) (t — to) (30.34) 


La formule (30.34) détermine la vitesse cherchée du mouvement 
de l'enveloppe. En portant v de (30.34) dans (30.32), on obtient 
l'expression suivante pour la masse de l’enveloppe en fonction de ft: 


V=U — 


M=Mo V 1+ 2 (uv) (— to). (30.35) 


En utilisant la formule (30.35) nous pouvons calculer la quan- 
tité de matière ayant atteint l'enveloppe pendant le temps t — #,, 
c'est-à-dire la quantité Q — M — M,. A l’aide de la formule (30.32) 
cette quantité peut également être mise sous la forme: 

Q=M——T% , (30.36) 


U— Vo 


Examinons maintenant la variation de l’énergie de l'enveloppe. 
L'énergie cinétique de la matière ayant atteint l'enveloppe en un 
temps t — {, est égale à !/,Qu*. Une partie de cette énergie est em- 
ployée pour augmenter l'énergie cinétique de l’enveloppe, qui pen- 
dant le même temps varie entre la valeur ?/,M,v et la valeur !/,Mv*. 
Tandis qu’aux dépens de l’autre partie, l'énergie interne de l’envelop- 
pe augmente et se transforme ensuite en rayonnement. Evidemment, 
l'augmentation d'énergie interne de l’enveloppe vaut 


AE = M + + Qu + Me. (30.37) 
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En utilisant les formules (30.32) et (30.36), on obtient 
AE= XL M(u—v)(v—v). (30.38) 


Cette formule détermine justement l'énergie cherchée émise par 
‘enveloppe à la suite des collisions avec la matière éjectée par 
l'étoile. 

Pour calculer d’après les formules mentionnées les variations de 
la vitesse, de la masse et de l’énergie interne de l'enveloppe il faut 
disposer des données sur la vitesse de l'écoulement de la matière à 
partir de l'étoile w et la puissance de l'écoulement au. Il est clair 
que nous ne disposons pas de renseignements sur l’époque précé- 
dant le maximum d'éclat. Après cette époque, le spectre de diffusion 
d’étincelles devient observable et d’après le décalage des raies de ce 
spectre nous pouvons établir la vitesse u. Par ailleurs, après le ma- 
ximum d'éclat on observe l’augmentation du décalage des raies d’ab- 
sorption du spectre principal, qui peut être interprétée comme l’ac- 
croissement de la vitesse du mouvement de l'enveloppe sous l’action 
de la matière éjectée par l'étoile. Les observations permettent de 
trouver la vitesse v, à l'instant {, pour lequel on peut prendre l’ins- 
tant du maximum d'éclat, et la vitesse v à un certain instant é. 
La masse de l’enveloppe peut être déterminée par l’un des moyens 
indiqués au paragraphe précédent. Tout ceci rend possible le calcul 
d’après les formules (30.36) et (30.38) de la quantité de la matière 
éjectée par l'étoile, et de la quantité de l'énergie cinétique qui se 
transforme en rayonnement quelque temps après le maximum 
d'éclat. On peut extrapoler également ces résultats à la période 
précédant le maximum d'éclat. On obtient alors que dans la pé- 
riode citée l'énergie AE doit jouer un rôle important dans la lu- 
minosilé de la nova. 

4. Mouvement de l’enveloppe dans le milieu interstellaire. Lors 
de l'expansion de l'enveloppe d’une nova sa masse croît non seule- 
ment au prix de la matière éjectée par l'étoile et rejoignant l’enve- 
loppe, mais encore au prix de la matière interstellaire capturée par 
l'enveloppe. La densité de la matière interstellaire étant très faible, 
son influence sur le mouvement de l'enveloppe n'intervient qu’au 
stade avancé du développement de celle-ci. Examinons donc cette 
étape, mais sans tenir compte de la matière éjectée par l'étoile dans 
l'enveloppe. 

Supposons qu'une nova a explosé dans un milieu interstellaire 
homogène à densité p. Si à l’instant de l'explosion la masse de l’en- 
veloppe est égale à M,, à la distance r de l'étoile elle deviendra 


ap + M 
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D’après la loi de la conservation de la quantité de mouvement on a 
(+ arp+ Mo)v= Moo (30.39) 


où v, est la vitesse de l'enveloppe à l'instant initial et v la vitesse 
de l'enveloppe à la distance r de l'étoile. 

En portant dans l’équation (30.39) dr/dt au lieu de v et en inté- 
grant, on obtient 


_ arto + Mor = Movot: (30.40) 


où test le temps écoulé depuis le début de l'explosion. La relation 
(30.40) détermine le rayon de l'enveloppe r en fonction du temps t. 

Pour trouver comment change la vitesse de l'expansion de l’en- 
veloppe avec le temps, il faut appliquer les formules (30.39) et 
(30.40). Cherchons, par exemple, l'intervalle de temps pendant le- 
quel la vitesse devient deux fois plus petite. D’après (30.39) on voit 
que v sera égale à !/,v, lorsque 


+ ap = Ms (30.41) 


En portant (30.41) dans (30.40), on trouve pour l'intervalle de temps 
cherché 
_ 5 [3M, \13 
= | 4np | ° 


(30.42) 


Le Tableau 48 consigne les intervalles de temps nécessaires pour 
que la vitesse de l’enveloppe diminue respectivement de deux et 
de cent fois, ainsi que les rayons de l’enveloppe aux instants d’ac- 
quisition des vitesses indiquées. 


Tableau 48 
Freinage des enveloppes sous l’action de la résistance 
du milieu interstellaire 
Mo/M 10-5 1043 10 
T/00 0,5 | 0,01 0,5 | 0,01 0,5 0,01 
{, ans 48 4500 102 9800 4800 450 000 
r, parsecs 0,04 0,18 0,08 0,38 3,8 17,6 


Pour la densité du milieu interstellaire on a adopté sa valeur 
moyenne p — 3:10-** g/cm*, et pour la vitesse initiale de l’enve- 
loppe, v, — 1000 km/s. Le tableau est composé pour trois valeurs 
de la masse de l’enveloppe : 10-°, 10-* et 10 masses solaires. 
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J. Oort qui a été le premier à se pencher sur le problème considé- 
ré, a comparé également la théorie avec les observations. Le tableau 
montre que le freinage des enveloppes des novae doit devenir per- 
ceptible dans quelques décennies. Mais en général, ceci n’est pas 
observé. Par exemple, l’enveloppe de la Nova Aigle 1918 se dilatait 
sans ralentir pendant 30 ans. Probablement, dans le cas considéré 
l’absence de freinage perceptible s'explique par une masse relative- 
ment grande de l'enveloppe égale à 104 MG. Une autre explication 
possible consiste dans le fait que dans l'intervalle de temps entre 
les explosions la nova n'a pas le temps de quitter la région d'où la 
matière interstellaire a été chassée par l'explosion précédente. 

Si une nova explose en un lieu à densité accrue de la matière 
interstellaire, la découverte du freinage de l’envelopre devient plus 
probable. Sous ce rapport un grand intérêt présente la Nova Persée 
1901 qui a explosé, comme on le sait, à l’intérieur d'une nébuleuse 
gazeuse et qui l’a illuminée. La comparaison des photographies de 
l’enveloppe de cette nova obtenues en 1917 et en 1934 a montré que 
pendant ce temps l'enveloppe a ralenti son mouvement et s’est 
déformée par endroits. Cette déformation peut être impliquée à l’hé- 
térogénéité d'une nebuleuse de poussière. Il est curieux que le bord 
déformé de l'enveloppe est très brillant. D'après Oort cette lumino- 
sité est produite par les collisions des atomes de l’enveloppe avec les 
particules de poussière de la nébuleuse. Ceci constitue une confirma- 
tion supplémentaire du freinage de l'enveloppe. 

Nous avons déjà dit que l'étude du mouvement de l'enveloppe 
d'une nova doit tenir compte simultanément aussi bien de l’accé- 
lération de l'enveloppe par la matière éjectée de l'étoile que son 
freinage par le milieu interstellaire. Ceci a été fait dans l’ouvrage de 
I. Minine (voir {2]). C’est de sa résolution sous la forme des cas 
particuliers que se déduisent les lois du mouvement de l'enveloppe 
ci-décrites. 


$ 31. Supernovae 


1. Résultats des observations. Nous avons déjà dit qu’au maximum 
d'éclat les magnitudes absolues des novae valent en moyenne —7". 
Or, il existe également des étoiles explosives telles qu’au maximum 
elles sont des milliers et des dizaines de milliers de fois plus bril- 
lantes que les novae. Ces étoiles s'appellent supernovae. 

Les explosions des supernovae sont bien plus rares que celles 
des novae. Pendant le dernier millénaire elles n'ont été observées 
dans notre Galaxie que trois fois. L'une d'elles, d’après les chroni- 
ques chinoises, a explosé dans la constellation du Taureau en 1054. 
La deuxième supernova a été observée par Tycho Brahé en 1572 
dans la Cassiopée, et la troisième, par Kepler dans l’Ophiuchus. 
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Leur éclat étant formidable, les supernovae peuvent être observées 
également dans d’autres galaxies. Le premier de tels objets a été 
enregistré dans la Nébuleuse d’'Andromède en 1885 (S Andromède). 
Par la suite dans d’autres galaxies on a découvert des dizaines de 
supernovae, pour de nombreuses d’entre elles on a obtenu des spec- 
tres et des courbes de lumière. 

Comme l’a établi R. Minkowski, d’après le caractère de la va- 
riation de l'éclat et du spectre, les supernovae forment deux types. 
Les supernovae du type I possèdent des courbes de lumière qui 
ressemblent beaucoup l’une à l’autre, la décroissance d’éclat obser- 
vant une loi exponentielle. Les supernovae du type II se distin- 
guent par des courbes de lumière très variées qui ressemblent dans 
une certaine mesure aux courbes de lumière des novae ordinaires. Les 
spectres des supernovae du type Î se composent de bandes brillantes 
séparées par des intervalles plus sombres. À ce jour ces bandes ne 
sont pas identifiées. Ce n’est qu’à un stade relativement tardif qu'on 
voit dans le spectre deux bandes identifiées aux raies interdites 
À 6300 À et À 6364 A de l’oxygène neutre. D’après la largeur de ces 
bandes on peut conclure de la vitesse du mouvement de l’enveloppe 
éjectée, qui est de l’ordre de 1000 km/s. Avant le maximum d'éclat 
des supernovae du type IT ont un spectre continu à extrémité violette 
très intense (la température de couleur est d'environ 40 000 K). 
Après le maximum d'éclat dans le spectre apparaissent de larges ban- 
des brillantes identifiées aux raies connues (H, N III, etc.). La lar- 
geur de ces bandes témoigne des vitesses énormes de l'expansion des 
enveloppes, de l’ordre de 6000 km/s. Probablement, les supernovae 
des types I et II se distinguent notablement entre elles d’après leur 
nature physique. 

A l'emplacement des explosions des supernovae on découvre des 
nébuleuses gazeuses en expansion rapide. Il est difficile de douter 
du fait que leur formation est due à l’éjection de la matière lors des 
explosions des supernovae. A l’emplacement de la Supernova 1054 
on observe actuellement la Nébuleuse du Crabe qui se dilate à la 
vitesse de l'ordre de 1100 km/s. Si l’on admet que la vitesse 
d'expansion est constante, l'instant du début de l’expansion coïn- 
cide à peu près avec l’époque de l’explosion. La nébuleuse du Crabe 
est très bien étudiée et nous en reparlerons en détail dans ce qui suit. 
Les restes des Supernovae 1572 et 1604 présentent des nébuleuses fila- 
menteuses en expansion. Toutefois, l'éclat de ces nébuleuses est faible 
et leur exploration présente des difficultés. 

Pour comprendre la nature des supernovae le fait que leurs restes 
sont des sources puissantes de rayonnement radio acquiert une grande 
importance. Initialement on a mesuré le flux de rayonnement radio 
de la Nébuleuse du Crabe (J. Bolton en 1947), puis des restes des Su- 
pernovae 1572 et 1604. Les observations montrent que l'intensité de 
ce rayonnement décroît avec l’augmentation de la fréquence, et ordi- 
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nairement se présente sous la forme: 
I, = v”, (31.1) 


où nr >> 0. En particulier, pour la Nébuleuse du Crabe, r = 0,2, et 
pour les restes de deux autres supernovae citées, nr — 0,8. Nous sa- 
vons (voir $ 18) que dans le cas du rayonnement thermique l'intensité 
dans le domaine radio est constante pour une nébuleuse transparente 
et proportionnelle à v° pour une nébuleuse opaque. Nous devons donc 
tirer la conclusion que le rayonnement radio des restes des supernovae 
est d’une origine non thermique. Comme nous le verrons par la sui- 
te, le spectre du rayonnement radio donné par la formule (31.1) 
peut être expliqué si l'on admet qu'il est d’une origine synchro- 
tron. 

Outre les trois restes décrits des supernovae on a découvert dans 
la Galaxie de nombreuses autres sources discrètes de rayonnement 
radio. Certaines d’entre elles sont identifiées aux faibles nébuleuscs 
gazeuses, et d’après plusieurs indices peuvent également être consi- 
dérées comme des restes des supernovae. À ces objets on rapporte, en 
particulier, la radiosource Cassiopée A, la plus intense dans le ciel. 
Elle a été identifiée à la nébuleuse annulaire en expansion avec la 
vitesse de l’ordre de 7000 km/s. En comparant cette vitesse définie 
d’après le spectre et la vitesse de l'expansion obtenue dans la mesure 
angulaire, on a établi que la nébuleuse se trouve par rapport à nous 
à la distance de 3400 parsecs. Probablement elle présente les 
restes de la supernova qui a explosé en 1700. La supernova n’a pas 
pu être observée elle-même par suite de la grande distance qui nous 
en sépare ct d’une absorption interstellaire importante. La plupart 
des restes connus des supernovae se trouvent par rapport à nous à 
des distances ne dépassant pas 2000 parsecs ; aussi leur nombre total 
dans la Galaxie doit-il être assez grand (de l’ordre de 1000). La durée 
de l'existence de vie d’une nébuleuse éjectée par l'explosion d’une 
supernova ne dépassant probablement pas 100 000 ans, dans notre 
Galaxie une supernova doit exploser environ une fois tous les 100 ans. 
Bien entendu cette estimation est très grossière, mais elle correspond 
aux résultats des calculs des explosions des supernovae dans d'’au- 
tres galaxies. 

2. Rayonnement synchrotron. Pour expliquer l’origine du rayon- 
nement radio des nébuleuses produites par les explosions des super- 
novae il faut recourir au mécanisme de rayonnement synchrotron. Ce 
rayonnement apparaît lors du mouvement d'un électron relativiste 
dans un champ magnétique. Le nom de ce phénomène est associé au 
fait qu'il a été observé pour la première fois dans un synchrotron 
prévu pour obtenir des particules de hautes énergies. 

On sait que le mouvement d’un électron dans un champ magné- 
tique homogène se compose d’un mouvement de translation suivant la 
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ligne de force et de la rotation autour d'elle. Dans ces conditions un 
électron émet sur la fréquence 


ei 


Vo = ——— 
0 9xmc 


, (31.2) 
où H est la composante du champ magnétique perpendiculaire à la 
vitesse. Pour des intensités de champ caractéristiques des objets 
astrophysiques la fréquence v, est ordinairement très petite. Par 
exemple, pour H & 10° œursted on obtient d’après la formule (31.2) 
que v, Æ 30 s”1, c’est-à-dire que la longueur d'onde du rayonne- 
ment est de l'ordre de 10% km. 

Cependant une telle émission n’est propre qu'à un électron non 
relativiste. Mais si un électron est relativiste, c'est-à-dire si son 
énergie Æ vérific l'inégalité 

E 5 mc, (31.3) 


le type du rayonnement de l’électron change brusquement. Dans ce 
cas au lieu de l’énergie de fréquence v,, l’électron émet l'énergie dans 
Je spectre continu à maximum au voisinage de la fréquence 


2 
Vu =V (+) (31.4) 
où v, est déterminée par la formule (31.2). Si l'inégalité (31.3) est 
très bien observée, une part importante de l'énergie est rayonnée 
dans le domaine radio. 

Le problème de l'émission de l'énergie par un électron relativiste 
qui se déplace dans un champ magnétique a été envisagé par plusieurs 
auteurs. Il s’est avéré (voir, par exemple, {11]) que la quantité d’éner- 
gie de fréquence v, rayonnée par un électron d'énergie Æ en 1 s dans un 
intervalle unitaire des fréquences, vaut 


P(v, E)= EU , (a), (31.5) 


mc? 


où à — v/v, et p (&) est la fonction visualisée sur la figure 42. 
Notons que la fonction p («) atteint le maximum avec a & 1/.. 
Pour « € 1 elle est de la forme: 


p (&) = 0,256a1/3, (31.6) 
et pour « > 1, 


p(a)= Lt oure-arse. (31.7) 


Puisque la quantité P (v, Æ) est connue, on peut calculer sans 
peine le coefficient d'émission €.. Notons nr (E) dE le nombre d'’élec- 
trons d'énergie de Æ à E + dE dans 1 cm“. Alors, la quantité d’éner- 
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gie de fréquence v rayonnée par ces électrons en 1 s sera égale à 
P (v, E)n (ÆE) dE. Le coefficient d'émission volumique sera donc 
déterminé par la formule: 


oc 


e, = = \ P(v, E)n(E)dE. (31.8) 


U 


Adoptons que le nombre d'électrons » (Æ) décroît avec l’augmen- 
tation de l'énergie Æ selon la loi exponentielle, c’est-à-dire 


n (E) = + 


E*? 
où À et y sont des constantes. En portant (31.5) et (31.9) dans (31.8) 
et en procédant à l'intégration, on obtient 


v+i 1=v 
e =C(Y AH? V2, (31.10) 


(31.9) 


où C (y) est une constante qui dépend de . 
La formule (31.10) montre que si y> 1, le coefficient d'émission 
e, décroît avec l’augmentation de la fréquence v. Cette même dépen- 


P(o) 
0,10 


0,08 


Fig. 42 


dance par rapport à la fréquence doit être propre aussi à l'intensité 
rayonnée par un objet quelconque, s’il n'y a pas d'absorption surle 
chemin entre cet objet et l'observateur. Nous avons retenu que la 
diminution de l’intensité avec la croissance de la fréquence est carac- 
téristique également du rayonnement radio des restes des super- 
novae, la loi de cette décroissance étant donnée par la formule (31.1). 
De la sorte, le rayonnement radio des restes des supernovae peut 
être expliqué par une nature synchrotron et par la distribution des 
électrons relativistes selon les vitesses, donnée par la formule (31.9). 
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En particulier, pour la Nébuleuse du Crabe il faut adopter que y — 
— 1,4, et pour les restes des supernovae 1572 et 1604, y — 2,6. 

En admettant qu'à l’origine du rayonnement radio émis par 
l'explosion d'une nova il y a un mécanisme synchrotron, nous obte- 
nons l'expression suivante pour le flux de rayonnement radio qui en 
provient : 


V+1 1-7 


H,=C(YMAH? ©, (31.11) 


où V est le volume de la nébuleuse ; r. la distance qui nous en sé- 
pare. En considérant les quantités H,, V et r fournies par des obser- 


vations, on peut d’après la formule (31.11) calculer la quantité 
v+1 


KH =. 

La connaissance de cette dernière permet de déterminer la con- 
centration des électrons relativistes dans une nébuleuse. Evi- 
demment, la brillance dans le domaine radio est due surtout aux 
électrons d'énergie comprise dans un intervalle défini. On peut consi- 
dérer grosso modo que les électrons doivent avoir une énergie qui 
dépasse la quantité 


E,=me (Se), (31.12) 


Pour les ondes métriques avec une intensité du champ de l’ordre de 
10-4 œrsteds il s'ensuit de (31.12) que E, = 10° eV. 

Pour la concentration des électrons d'énergie Æ => Æ, on obtient 
la formule 


m= | dE K__1 (31.13) 


EY v—1 EŸ-1° 


où il faut porter la formule (31.12) de £,. Nous voyons que nr, — 
= KH ? ; donc, pour la détermination de n,, en plus de la quan- 


tité XH 2? qui se trouve d'après les données d'observation, il faut 
connaître encore l'intensité du champ À. Ordinairement, la quan- 
tité A s'obtient d'après la condition de l'égalité entre l'énergie du 
mouvement turbulent et l’énergie magnétique. Pour les nébuleuses 
qui sont des restes des supernovae on obtient de cette façon que 
H = 10-* Œ. Dans ce cas l'estimation de la concentration des élec- 
trons d'énergie dépassant 10° eV conduit à des valeurs de l'ordre de 
10-5 cm. Cette concentration constitue une part infime de la con- 
centration totale des électrons libres (qui est de l’ordre de 10° cm“) 
établie d'après la luminosité des nébuleuses dans les raies de Balmer. 
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I] convient pourtant de noter que la petitesse de la concentration 
des électrons relativistes n'autorise pas de conclure sur la petitesse 
de leur énergie totale dans la nébuleuse. En calculant cette quantité 
d’après la formule 


0 


U=V | n(E)EGE, (31.14) 
E: 
on obtient qu’elle est de l’ordre de 10% à 10%? ergs. Par conséquent, 
cette énergie peut constituer une part considérable de l’énergie totale 
émise par l'explosion d’une supernova. 

3. Nébuleuse du Crabe. De tous les restes des supernovae la Nébu- 
leuse du Crabe est le mieux étudiée. Elle est non seulement une forte 
source de rayonnement radio, mais encore elle est assez brillante dans 
le domaine visible du spectre (magnitude neuf). 

Les photographies montrent que la nébuleuse est constituée de 
deux parties. La partie intérieure est une masse amorphe, et la partie 
extérieure, un ensemble de filaments minces. Dans la partie amorphe 
de la nébuleuse apparaît le spectre continu, alors que les filaments 
possèdent un spectre de raies brillant composé de raies de Balmer 
d'hydrogène, des raies interdites N II, O II, etc. Les raies sont dé- 
doublées, ce qui est dü. à l’expansion de la nébuleuse. Au centre de la 
nébuleuse on voit deux étoiles faibles dont l’une ne possède pas de 
raies d'absorption dans le spectre. 

On suppose que c’est précisément cette étoile qui a explosé sous 
la forme d'une supernova. 

Pour interpréter le rayonnement radio de la Nébuleuse du Crabe 
on a avancé l’hypothèse de son origine synchrotron. Par la suite 
plusieurs faits ont confirmé cette hypothèse. Il convient d'indiquer 
particulièrement que d’après la théorie le rayonnement synchrotron 
doit être polarisé, et pour la Nébuleuse du Crabe cette polarisation a 
été en effet observée. 

Pendant un certain temps les astrophysiciens ne parvenaient 
pas à expliquer l’origine du fort spectre continu de la Nébuleuse du 
Crabe dans le domaine visible. En avançant l’hypothèse de son ap- 
parition sous l’action des mécanismes connus (c’est-à-dire des re- 
combinaisons et des transitions frec-free), il fallait affecter à la 
Nébuleuse des propriétés parfaitement insolites (masse de l'ordre de 
20 MG et température électronique de l’ordre de centaines de milliers 
de degrés). Enfin, I. Chklovski [12] a supposé que le spectre continu 
dans le domaine visible, tout comme le spectre dans le domaine ra- 
dio, est d’une origine synchrotron. Autrement dit, les deux spectres, 
analogues quant à leur nature, sont le prolongement l’un de l’autre. 
La figure 43 représente le spectre de la Nébuleuse du Crabe, les points 
marquant les résultats des observations. 
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Comme il s'ensuit de la formule (31.12), plus la fréquence du rayon- 
nement est élevée, plus l'énergie de l’électron relativiste qui émet 
ce rayonnement doit être grande. Si le rayonnement radio est dû 
aux électrons d'énergie de l’ordre de 10° eV, pour la création de la 
luminosité dans le domaine visible du spectre sont donc nécessaires 
des électrons d'énergie de l’ordre de 10! eV. 


Ou 1 On 1mm cm 10cm 1m Lt 


Fig. 43 


La validité de l'explication proposée du spectre continu dans Île 
domaine visible du spectre a été confirmée par les résultats des obser- 
vations de la polarisation de la nébuleuse. De telles observations réa- 
lisées d’abord par V. Dombrovski, puis par d’autres chercheurs, ont 
montré que le degré de polarisation de son rayonnement est très éle- 
vé, atteignant 50 % dans ses parties isolées. 

Les causes de l'apparition dans la Nébuleuse du Crabe et dans 
d’autres restes des supernovae des électrons relativistes présentent 
un grand intérêt. On pourrait penser que les électrons relativistes 
apparaissent au cours de l’explosion elle-même. Or, il faut prendre en 
considération que la durée de vie de tels électrons n’est pas longue, 
puisqu'ils perdent assez vite leur énergie. En particulier, une frac- 
tion importante d'énergie est débitée par les électrons pour l'émission 
lors de leur déplacement dans un champ magnétique. En utilisant 
la formule (31.5) on obtient que dans ces cas la variation avec le 
temps de l'énergie d’un électron est déterminée par l'équation: 

3 
= ( p(@) de. (31.15) 
” 
En y portant l’expression (31.4), on obtient 


CE ____ AHE?, (31.16) 
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où À est une constante (4 = 2,4-10* si £ est exprimée en ergs, H, 
en œrsteds et {, en secondes). L'intégration de (31.16) donne 


Es 


E— 14H AH°Eot * 


(31.17) 


où E, est l'énergie initiale de l’électron (pour t = 0). 11 découle de 
431.17) que l'énergie de l’électron diminue de deux fois en un temps 
1 


LE . (31.18) 


Pour £E, & 10! eV et H = 10-‘ærsted on trouve d’après la formu- 
le (31.18) que t, — 10* ans. Ce temps dépasse d’un ordre la durée de 
vie de la Nébuleuse du Crabe, pourtant il faut tenir compte de ce que 
les électrons peuvent perdre leur énergie encore par d'autres voies 
{par exemple, par ionisation). On a émis donc l'hypothèse suivant 
laquelle les électrons relativistes arrivent dans la nébuleuse en pro- 
venance de l'étoile encore pendant un certain temps après l'explosion. 
On a indiqué également les mécanismes éventuels de l'apparition 
des électrons relativistes dans la nébuleuse elle-même (à ce propos 
voir $ 34). 

Disons encore quelques mots sur la partie filamenteuse de la Né- 
buleuse du Crabe. La luminosité des filaments est produite soit par 
l'action du rayonnement ultraviolet de la partie amorphe, soit par 
chauffage lors des collisions avec les particules du milieu interstel- 
laire. D’après l'intensité des raies brillantes on peut déterminer la 
concentration des électrons libres dans les filaments et leur masse. 
Il s'avère que la masse de la partie filamenteuse de la nébuleuse 
est assez grande, de l’ordre de 0,1 MG. Probablement la masse de la 
partie amorphe ne dépasse pas cette quantité. Les estimations des 
masses des restes des Supernovae 1572 et 1604 (appartenant comme 
la supernova 1054 au type I) donnent des valeurs quelque peu plus 
petites. Cependant, on peut dire quand même que les explosions des 
supernovae projettent des masses bien plus grandes que les explosions 
des novae ordinaires. 

Probablement, lors des explosions des supernovae du type II les 
masses éjectées sont encore plus grandes que dans les cas des super- 
novae du type I. D’après les estimations réalisées les masses des 
restes des supernovae du type II s'avèrent parfois de l’ordre de quel- 
ques dizaines de masses solaires. Il faut prendre en considération que 
les nébuleuses observées actuellement comportent non seulement de 
la matière éjectée par l'explosion, mais encore la matière du milieu 
interstellaire capturée par l’enveloppe en expansion. Compte tenu 
de ce fait pour les masses éjectées par les explosions des supernovae 
du type II on obtient des valeurs de l’ordre de 1 M6, Si ces estima- 
tions sont correctes, la grande différence entre les masses des enve- 
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loppes des supernovae des types I et II témoigne encore des différen- 
ces dans leur nature physique. 

4. Supernovae et rayons cosmiques. Nous avons vu que les né- 
buleuses formées par les explosions des supernovae comportent un 
grand nombre d'électrons relativistes. À mesure de l’expansion de 
la nébuleuse les électrons relativistes se retrouvent dans le milieu 
interstellaire et commencent à s’y diffuser. En même temps dans le 
milieu interstellaire apparaissent des particules lourdes de hautes 
énergies (en particulier, les protons). Le nombre de particules lourdes 
doit être même plus grand que celui des électrons relativistes du fait 
que ces derniers, par suite des pertes par rayonnement, ont une durée 
de vie plus courte que les premiers. 

D'autre part. nous pouvons juger de la présence dans l’espace in- 
terstellaire des particules de haute énergie d’après le phénomène des 
rayons cosmiques. On sait que les rayons cosmiques se composent des 
protons, des particules & et d’un petit nombre (de l’ordre de 1 %) de 
noyaux des atomes plus lourds. Une question se pose. si les explo- 
sions des supernovae ne peuvent-elles pas être à l’origine de la forma- 
tion des rayons cosmiques ? 

Pour y répondre nous devons d’abord évaluer la densité d'énergie 
moyenne des rayons cosmiques dans la Galaxie. D'après le flux des 
rayons cosmiques frappant l’atmosphère terrestre on obtient pour la 
densité de leur énergie une valeur de l’ordre de 10-!? erg/cm*. Il con- 
vient de noter que cette valeur est relativement grande: d'après 
l'ordre de grandeur elle coïncide avec la densité moyenne de l'éner- 
gie rayonnante dans l’espace interstellaire. 

Voyons maintenant quelles densités de l'énergie des rayons cos- 
miques peuvent produire les explosions des supernovae. On peut ad- 
mettre que dans la Galaxie les explosions des supernovae ont lieu 
environ une fois tous les 100 ans. et chaque explosion émet des rayons 
cosmiques d'une énergie de l’ordre de 10% ergs. Les particules de 
haute énergie existent dans la Galaxie très longtemps, pendant une 
période de l’ordre de 108 ans (elle est définie par la probabilité des 
collisions avec les noyaux des atomes interstellaires). L'énergie tota- 
le des rayons cosmiques dans la Galaxie, émis par les explosions des 
supernovae, doit donc être de l’ordre de 10%° ergs. En divisant cette 
énergie par le volume de la Galaxie qui vaut environ 10% cm”, on 
obtient pour la densité énergétique une valeur de l’ordre de 
10-13 erg/cm*. Puisque cette valeur ne se distingue pas trop de la 
valeur de l'énergie des rayons cosmiques établie d’après leur flux 
sur la Terre, l'hypothèse de la production des rayons cosmiques due 
à l'explosion des supernovae semble très vraisemblable. 

Il faut encore signaler un trait fort caractéristique des rayons 
cosmiques : leur isotropie. Si les rayons cosmiques nous parvenaient 
de leurs sources immédiates, il faudrait s'attendre que ces sources 
soient distribuées uniformément dans le ciel. Or, cet impératif est 
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inutile du fait que l’isotropie des rayons cosmiques est probablement 
due à la diffusion dans les champs magnétiques galactiques des par- 
licules qui les constituent. 

D'autres objets encore (étoiles de différents types, sources mé- 
tagalactiques) étaient envisagés comme sources éventuelles des 
rayons cosmiques. On a également proposé certains mécanismes 
d'accélération des particules jusqu’à de très grandes énergies lors de 
leur déplacement dans la Galaxie (voir en détail [12]). 

9. Pulsars. Nous avons déjà dit que l'explosion de la supernova 
1054 a donné naissance à la Nébuleuse du Crabe. Actuellement, le 
reste de la supernova est une étoile très faible à magnitude appa- 
rente de 17". On a établi récemment que cette étoile appartient à 
l'un des types les plus frappants des corps célestes, les pulsars. 

Les premicrs pulsars ont été découverts par le groupe de Hewish 
en {967 à la station radioastronomique de Cambridge. Ces objets 
sont caractérisés par l'émission d’une énergie sur fréquences radio 
sous la forme d’'impulsions séparées à périodicité régulière. Les pé- 
riodes des pulsars varient de quelques centièmes de seconde à quel- 
ques secondes, et la durée des impulsions est des dizaines de fois 
plus petite. 

Actuellement on connaît plus de 300 pulsars. Leur exploration 
poursuivie par des observatoires différents a conduit à des résultats 
très intéressants. Il s'avère que les périodes des pulsars ne sont pas 
constantes, mais augmentent très lentement en doublant en des mil- 
liers et des millions d'années. D'autre part, on observe des variations 
subites de la période (généralement dans le sens de la diminution). 
Quant à la forme de l'impulsion, elle change très fort d’une impulsion 
à l’autre, et parfois l'impulsion disparaît tout à fait. Il s'ensuit égale- 
ment des observations que le rayonnement radio des pulsars est 
sensiblement polarisé. La dépendance de l'intensité de ce rayonne- 
ment par rapport à la fréquence s'avère assez compliquée. Dans de 
différents domaines du spectre on peut la représenter par une loi 
exponentielle (31.1) à 7 exposants différents. 

Le pulsar de la Nébuleuse du Crabe présente un intérêt particulier. 
Parmi les objets connus il possède l’une des plus courtes périodes 
(rien que 0,033 s) et un âge très petit (930 ans). Ce pulsar émet de 
l'énergie par impulsions non seulement sur fréquences radio, mais 
encore dans d’autres domaines du spectre, dans les domaines optique 
et X. La fraction principale de l'énergie est émise par le pulsar dans 
le domaine des rayons X. Sa luminosité en rayons X (à longueur d’'on- 
de depuis 1,2 à 8 À) est de l'ordre de 10° erg/s. Cette quantité est 
environ cent fois plus grande que la luminosité apparente d’un pul- 
sar et dix mille fois plus grande que sa luminosité dans le domaine 
radio. 

Probablement le pulsar de la Nébuleuse du Crabe est son « centre 
d’ctivité». Une telle vue est confirmée par le mouvement observé 
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de la matière du centre de la nébuleuse vers la périphérie. On peut 
penser que le pulsar fournit à la nébuleuse des électrons relativistes 
nécessaires pour sa luminosité dans le spectre continu. 

Puisque l’apparition du pulsar de la Nébuleuse du Crabe est 
attribuée à l'explosion de la supernova 1054, on a entrepris des ten- 
tatives de trouver des pulsars dans d’autres nébuleuses produites 
par des explosions des supernovae. Dans certains cas ces tentatives 
se sont couronnées de succès, tandis que dans d’autres on n’a pas 
décelé des pulsars, bien que les centres d'activité soient observés. 

La conclusion sur les dimensions des pulsars qui doivent être très 
petites, présente un grand intérêt pour comprendre la nature de ces 
objets. Ceci se déduit de la brièveté observée des impulsions du 
rayonnement provenant des pulsars. Si A! est la durée de l'impulsion 
et c, la vitesse de la lumière, la dimension linéaire de la région émet- 
trice doit satisfaire à l’inégalite À & cAt (du fait que le rayonnement 
émis par la partie plus éloignée de la région retarde d’un temps R.c 
par rapport au rayonnement émis par la partie la plus proche). En 
adoptant At = 0.01 s, on obtient que la dimension de la région 
émettrice ne dépasse pas 1000 km. Cette même conclusion peut être 
tirée également de la petitesse des périodes des pulsars. Comme mé- 
canisme responsable de la pulsation de l’éclat on peut envisager 
les oscillations d’un corps ou sa rotation. Dans les deux cas, avec la 
masse du corps proche de la masse du Soleil et la période d'environ 
0,1 s, on obtient pour le rayon du corps des valeurs de l’ordre de 
100 km. 

La conclusion sur les dimensions extrêmement petites des pulsars 
a conduit à l’hypothèse d’après laquelle ce sont des étoiles à neu- 
trons. La possibilité de l'existence de telles étoiles a été prédite par 
Landau dès 1932. Ces étoiles dans lesquelles la pression du gaz dégé- 
néré nucléonique équilibre la force gravifique doivent avoir des 
rayons de l’ordre de 10 km. 

Bien entendu le modèle d’un pulsar sous la forme d'une étoile à 
neutrons à émission thermique ne peut pas expliquer les caractéris- 
tiques observées des pulsars. De nos jours on considère que le modèle 
le plus acceptable est celui du pulsar proposé par Gold. I] représente 
une étoile à neutrons animée d’une rotation rapide à fort champ ma- 
gnétique, l’axe magnétique formant un certain angle avec l’axe de 
rotation. Puisqu’'on admet que la période d’un pulsar est égale à 
la période de rotation de l'étoile, la vitesse de rotation à son équa- 
teur doit être de l’ordre de 105 cm/s. Une étoile peut subir une telle 
rotation sans se désagréger. L’intensité probable du champ magné- 
tique à la surface d’une telle étoile atteint des valeurs de l’ordre de 
10! œrsteds. 

Un champ magnétique aussi fort assure une liaison rigide de 
l'étoile avec le plasma qui l'entoure et qui tourne avec elle. Cette 
rotation commune cesse à la frontière où la vitesse de rotation de- 
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vient de l’ordre de la vitesse de la lumière. Lorsque le plasma traver- 
se cette frontière, apparaît le rayonnement de freinage magnétique 
tangent à la frontière. Pour expliquer le type impulsionnel du rayon- 
nement, il faut admettre l'instabilité du plasma en un lieu donné. 
Lorsque ce plasma traverse la frontière citée, une certaine région 
peu grande s'illumine. La rotation de cette région et la directivité 
du rayonnement font qu'il se forme une espèce de phare. 

D'après le modèle décrit c’est l’énergie de rotation qui est res- 
ponsable de la luminosité d’un pulsar. Par conséquent, avec le temps, 
la vitesse de rotation de l'étoile doit diminuer. En connaissant 
l'énergie émise par un pulsar, ainsi que la masse et la vitesse de la 
rotation de l’étoile on peut calculer sans peine l’augmentation de la 
période par unité de temps. Les valeurs calculées de cette quantité 
sont en accord avec les données d'observation y décrites. Pour expli- 
quer les oscillations subites de la période on a émis l'hypothèse 
qu’elles sont provoquées par la reconstruction de l'écorce solide de 
l'étoile à neutrons. 

Les résultats des explorations des pulsars sont exposés avec force 
détails dans les ouvrages [14], [15], [16]. etc. 
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CHAPITRE VII 


MILIEU INTERSTELLAIRE 


Dans notre Galaxie la matière interstellaire se trouve aussi bien 
sous la forme de poussière que sous la forme de gaz. L'existence de 
la poussière interstellaire se découvre en premier lieu par l’absorption 
dans le spectre continu de la lumière des étoiles. Cette absorption 
est sélective : dans la partie rouge du spectre elle est plus faible que 
dans la partie violette, et pour cette raison les objets éloignés nous 
semblent légèrement « rougis ». 

Dans certains secteurs du ciel l'absorption s'avère particulière- 
ment forte. Elle est due aux nébuleuses de poussières sombres qui se 
trouvent relativement près de nous. On observe également dans la 
Galaxie des nébuleuses de poussières claires qui s’illuminent en re- 
flétant le rayonnement des étoiles. 

La présence de gaz dans l’espace interstellaire est révélée par les 
raies d'absorption qu’il provoque dans les spectres stellaires. Près 
des étoiles chaudes le gaz est fortement ionisé, il s’illumine grâce à 
l'énergie ultraviolette des étoiles. Le rayonnement interstellaire du 
gaz, aussi bien dans le spectre de raies que dans le spectre continu, 
est observé non seulement dans le domaine visible du spectre, mais 
aussi dans celui des fréquences radio. 

La concentration de la matière interstellaire est particulièrement 
forte vers le plan de la Galaxie. En première approximation on ad- 
met qu'elle forme une couche homogène ou que sa densité decroit 
d’après une loi exponentielle avec l'éloignement du plan galactique. 

En réalité, la matière interstellaire est très inhomogène, elle est 
caractérisée par des fluctuations très fortes de la densité. Quelque- 
fois on admet qu’elle se compose de nuages isolés se déplaçant l’un 
par rapport à l’autre. Il convient de noter que si à un certain moment 
Ja matière interstellaire était homogène, alors après un certain temps, 
grâce aux mouvements des étoiles et à la pression de rayonnement 
produite, il se formerait des régions à densité réduite et accrue. 

La quantité de matière interstellaire dans la Galaxie est très 
grande. Sa masse constitue probablement environ un centième de la 
masse des étoiles. Aussi, la matiere interstellaire doit-elle jouer un 
grand rôle dans les processus aussi bien physiques que cosmogoni- 
ques dont la Galaxie est le siège. | 
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$ 32. Poussière interstellaire 


1. Liaison entre les étoiles et les nébuleuses. Comme nous l'avons 
déjà dit, la luminosité des nébuleuses est due à l’action du rayonne- 
ment des étoiles. On peut presque toujours indiquer exactement l’é- 
toile, ou le groupe d'étoiles, responsable de la luminosité de la né- 
buleuse donnée. Comme le montrent les observations, la luminosité 
des nébuleuses gazeuses est produite par des étoiles très chaudes (des 
classes spectrales O et B0O). On comprend sans peine qu’il en est 
ainsi du fait que l'énergie de l’ultraviolet des étoiles plus froides 
est trop faible pour assurer la luminosité perceptible d’une nébu- 
leuse dans le domaine visible du spectre. Il s'ensuit des observa- 
tions également que les nébuleuses de poussière s’illuminent surtout 
sous l’action du rayonnement des étoiles plus froides (des classes 
spectrales plus avancées que B1). A première vue l’absence de né- 
buleuses de poussière reflétant le rayonnement des étoiles chaudes 
semble étrange. Pour expliquer ce phénomène on a émis certaines 
hypothèses. D'après l’une d'elles les étoiles chaudes qui possèdent 
en même temps une luminosité élevée repoussent d'elles la poussière 
par la pression de rayonnement. D'après une autre hypothèse, sous 
l’action du rayonnement d’une étoile chaude la poussière se trans- 
forme en gaz. En réalité, les données d'observation mentionnées s’ex- 
pliquent probablement par le fait que les nébuleuses de poussière 
contiennent toujours une certaine quantité de gaz. Si la nébuleuse se 
trouve près d’une étoile froide, la poussière s’illumine et le gaz ne 
s'illumine pas. Mais si près d’une nébuleuse se trouve une étoile 
chaude, alors la poussière et le gaz s’illuminent. Toutefois, le gaz 
s'illumine bien plus vivement que la poussière, car l’ultraviolet 
d'une étoile chaude est bien plus intense que son rayonnement dans 
le domaine visible du spectre. 

Il est intéressant d'établir le caractère de la liaison entre une 
nébuleuse et l’étoile qui l’éclaire. L'étoile et la nébuleuse peuvent 
étre liées entre elles de façon génétique (c’est-à-dire par une origine 
commune), mais peuvent également se rencontrer par hasard dans 
leur mouvement à travers la Galaxie. Ambartsoumian et Gordelad- 
zé [1] ont résolu ce problème de la façon suivante. 

Si la liaison entre la nébuleuse et l'étoile est aléatoire, les nombres 
de nébuleuses liées aux étoiles de différentes classes spectrales doi- 
vent être proportionnels aux parties de l’espace éclairées par les 
étoiles de ces classes. Voyons si cette proportionnalité est respectée 
dans la réalité. 

Chaque étoile éclaire autour d’elle un volume Ÿ et l’éclairement 
à l’intérieur de ce volume dépasse une certaine valeur critique £. 
Lorsqu'une nébuleuse parvient dans ce volume, elle devient bril- 
lante, alors que hors de ce volume elle est obscure. Il est évident que 
pour une étoile de luminosité Z le rayon r, du volume indique est 
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déterminé par la relation: 
L 
_ 9 
E — TS (32.1) 
alors que le volume lui-méme vaut 
_L\3/2 
2 9 


La luminosité ZL étant liée à la magnitude absolue 47 de l'étoile par 
la relation L = 10-%%M, au lieu de (32.2) on a 


V = V,-10-06M, (32.3) 


où F, est le volume V pour une étoile de magnitude absolue nulle. 
Soit @ (M) la fonction de luminosité des étoiles de la classe spec- 


trale donnée. c’est-à-dire que @ (M) dM est la probabilité que la 
magnitude absolue de l'étoile est comprise dans l'intervalle de Af à 


M -- dM. Alors, la valeur moyenne du volume V des étoiles de cette 
classe est 


+x 


V=y, \ p(M)-10=06M 4M. (32.4) 


—œo 


Si nous désignons par nr le nombre d’étoiles de la classe spectrale don- 


née dans une unité de volume, la quantité #7 V représente la part cher- 
chée de l’espace éclairé par ces étoiles. 


Pour calculer l'intégrale (32.4) Ambartsoumian a proposé d'uti- 
liser l’équation intégrale fondamentale de la statistique stellaire : 


N(m)=Q \ n(r)o(M)r°dr, (32.5) 
0 


où N (m) est le nombre d'étoiles de la classe spectrale envisagée de 
magnitude apparente de m — 1/2 à m -- 1/2, comprises dans l’angle 
solide Q. Admettons que la distribution des étoiles dans l’espace est 


régulière, c'est-à-dire » — const. Alors, compte tenu de la formule 
connue 


M =m+5—5lgr, (32.6) 


au lieu de (32.5) on obtient 
+ 
N(m)= 2" Ste ( p(AT)- 100.6 (m-M)+3 A. (32.7) 


— œ 
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Ici l'absorption de la lumière dans la Galaxie n'est pas prise en 
considération. En comparant les relations (32.4) et (32.7), on trouve: 


ny = 10 


.10-3-0.6m5 ]g e. (32.8) 


La formule (32.8) permet de déterminer aisément la quantité nV 
d’après les données d'observation. Les valeurs de cette quantité 
pour les étoiles des classes spectrales différentes sont données dans le 
Tableau 49. Le même tableau donne à titre de comparaison le nom- 
bre de nébuleuses éclairées par les étoiles de ces classes. 


Tableau 49 


Comparaison des parts de l’espace éclairé par les étoiles 
de différentes classes avec les nombres de nébuleuses illuminées 
par l’action du rayonnement de ces étoiles 


Classe — Nombre de Classe — Nombre de 
spectrale nv-.104 nébuleuses spectrale nv-104 nébuleuses 
O 0,2 11 F 0,25 2 
BO 0,6 7 G 0,18 1 
B1-B9 2,9 5% | K .0,25 2 
À 0,8 ) l M 0,02 0 


On voit que dans les colonnes du Tableau 49 les nombres sont à 
peu près proportionnels entre eux. On peut en tirer la conclusion que 
la liaison entre les nébuleuses et les étoiles est aléatoire. 

En toute rigueur, les données pour les étoiles des classes O et BO 
ne devraient pas être portées dans le tableau du fait que ces étoiles 
sont liées aux nébuleuses de gaz et non pas aux nébuleuses de pous- 
sière. Le volume de l’espace éclairé par une telle étoile ne sera pas 
déterminé par la formule (32.2). 

On peut tirer du tableau encore une conclusion importante. Si 


l’on additionne tous les nombres »V, on obtient la part de l’espace 
éclairée par toutes les étoiles. Cette part est égale à 5-10-*. Puisque 
les seules nébuleuses qui se trouvent dans les parties éclairées de 
l’espace sont illuminées, on aboutit à la conclusion que le nombre de 
nébuleuses brillantes dans la Galaxie est environ 2000 fois plus petit 
que celui des nébuleuses obscures. 

Ainsi le nombre de nébuleuses obscures dans la Galaxie est très 
grand. En l’évaluant et en adoptant une certaine valeur moyenne de 
l'épaisseur optique de la nébuleuse, obtenue d’après les observations 
des nébuleuses obscures connues, on peut déterminer la grandeur 
d'absorption moyenne due aux nébuleuses sur une unité de parcours. 
Cette grandeur est environ égale à la grandeur obtenue par observa- 
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tion de l’absorption totale de la lumière dans la Galaxie (de l’ordre 
d’une magnitude par kiloparsec dans le plan galactique). On peut 
donc admettre que l'absorption totale de la lumière dans la Galaxie 
est due surtout à la présence d'un grand nombre de nébuleuses de 
poussière. En raison de la distribution aléatoire des nébuleuses l’ab- 
sorption de la lumière dans la Galaxie est très irrégulière. Si une né- 
buleuse se trouve près de nous et son épaisseur optique est relative- 
ment grande, sa présence est révélée par la diminution notable du 
nombre d'étoiles jusqu’à une magnitude définie dans la région don- 
née du ciel. 

2. Fluctuations d’éclat de la Voie Lactée. La structure floconneu- 
se du milieu interstellaire conduit à une grande différence dans l'éclat 
du ciel dans des directions différentes. En donnant le nombre de 
nébuleuses, ou comme on le dit parfois de nuages, par unité de par- 
cours et leur pouvoir d’absorption, nous pouvons déterminer la pro- 
babilite de tels ou tels éclats. Faisons-le en suivant l’ouvrage d'Am- 
bartsoumian [1]. 

Prenons pour simplifier le plan de la Galaxie et supposons que 
dans ce plan la distribution des étoiles est régulière. Désignons par € 
le coefficient d'émission défini par.les étoiles. Admettons que la 
transparence de toutes les nébuleuses est la même, égale à g. Notons 
n (s) le nombre de nébuleuses situées dans la direction donnée à la 
distance s de nous. Alors, l’intensité de rayonnement qui nous par- 
vient dans cette direction est 


D 


e ( gn ds. 


Û 


Le comportement de la fonction en nombres entiers x (s) est différent 
dans les directions différentes, ce qui détermine justement l’appari- 
tion des fluctuations d'éclat dans le ciel. 
Soit f (7) la probabilité que l'intensité de rayonnement est infé- 
rieure à Z, c'est-à-dire 
f()=P (2 q" ds <I). (32.9) 
U 
Pour calculer la fonction jf (7) appliquons le procédé suivant. 
Récrivons la formule (32.9) sous la forme 
f(D=P (e ( q" 6) ds + eg" (a) ( gm(9-n (a ds <1), (82.10) 
(L «a 
où a est une petite distance. On peut admettre que la quantité n (a) 


acquiert soit la valeur nr (a) — 0, soit n (a) — 1. Notons v le nombre 
moyen de nuages par unité de chemin. Alors la probabilité de la 
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première des valeurs citées r (a) sera 1 — va. et la probabilité de la 
deuxième, va. Pour de petits a, on peut négliger les probabilités des 
autres valeurs. Evidemment, dans le premier des cas examinés 


a 


l'intégrale | gs) ds est égale à a, et dans le deuxieme, à aÿ, où 


0 
0 << 8 < 1. Au lieu de la relation (32.10) on obtient donc 


œ 


f(D)=({— va) P (e \ gts) @ ds < 1—ae)+ 


+ vaP (e { qe n (0 ds < EE ). (3241) 


Puisqu'en changeant l'emplacement d’où se poursuit l’observa- 
tion la probabilité de mesurer tel ou tel éclat ne doit pas changer, 
on à 


P (e | 9 ne @ds<1)=P (e Û q (s) ds<1) . (32.12) 


0 
Il s'ensuit que l'équation (32.11) devient 


f (= —va) f(1— ae) + vaf (EE). (32.13) 
En utilisant la petitesse de a, on trouve au lieu de (32.13) 
f(1)=(1—va)1f (1) —aef (D}+ vai (+) (32.14) 
ou 
f++r(D=f(+). (32.15) 
Introduisons au lieu de Z l’éclat adimensionnel uw égal à 
u=I —. (32.16) 
Alors, pour calculer la fonction f (u) on a l’équation 
f@)+f#u)=f(=). (32.17) 
Désignons par g (u) du la probabilité que l'éclat adimensionnel u 
est compris dans l'intervalle de u à u + du. Puisque g (u) = f’ (u), 


on obtient d’après l'équation (32.17) 


etu)+e )=+e (+). (32.18) 
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L'équation (32.18) est l'équation cherchée. On peut aisément en 
tirer l'expression de la fonction g (u) sous la forme d'une certaine 
série. L'équation (32.18) rend également possible le calcul des mo- 
ments de la fonction g (u), c’est-à-dire de la quantité 


ss 


ur = | u*g (u) du (32.19) 


sans calculer au préalable la fonction g (u). 

Cherchons, par exemple. les quantités u et u* présentant de l’in- 
térèt pour certaines applications de la théorie. En multipliant l’'équa- 
tion (32.18) par u, en intégrant sur uw dans les limites de 0 à œ et 
en utilisant les conditions de normalisation de la fonction g (u), on 
obtient 

= ; 

U= LT. (32.20) 
Après la multiplication de (32.18) par u* et l'intégration on obtient 
d’une façon analogue 


2 
(1—9) (1— 9°) 


Les formules (32.20) et (32.21) permettent d'obtenir l'expression sui- 
vante de l'écart quadratique moyen relatif 


TE — 


(u—u)* u* _ 1—q 
u® u® 1+4° 


Les résultats théoriques décrits peuvent être comparés avec les don- 
nées d'observation. Pour ces dernières on prend les cartes photo- 
métriques de la Voie Lactée. Sur la base de ces cartes on trouve l’éclat 


moyen / et l'écart quadratique moyen relatif (1 — J)*/1°. A l'aide 
des formules (32.16) et (32.20) on obtient 


| (32.23) 


Ea utilisant également la formule (32.22), on trouve 


(1 —1)° 1— 9 


1° 1+9 ° 


Les premiers membres des relations obtenues étant fournis par les 
observations, ces relations rendent possible le calcul de g et de e/v. 

Par la méthode décrite pour la transparence moyenne d’un nuage 
on a obtenu la valeur qg — 0,8. Par conséquent, lorsque la lumière 
d’une étoile passe à travers un nuage, l'éclat de l'étoile faiblit de 


(32.24) 
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0,25 magnitude. La formule (32.23) a permis également de trouver 
la valeur de la quantité e/v. La quantité e étant connue des calculs 
stellaires, ceci a permis de déterminer la quantité v. 11 s’est avéré 
qu’en moyenne quatre nébuleuses se trouvent sur le chemin de Î ki- 
loparsec. De la sorte, dans la Galaxie, les nébuleuses de poussière 
réalisent une absorption égale à environ une magnitude par kilo- 
parsec. Ce résultat concorde avec la grandeur d'absorption obtenue 
à partir des données d'observation sur l’affaiblissement de la lu- 
mière des objets éloignés dans le plan galactique. 

La présence de matière sous forme de poussière dans la Galaxie 
définit: l'absorption non seulement de la lumière des étoiles, mais 
encore: de celle des nébuleuses extragalactiques, c’est-à-dire des 
autres galaxies. On sait que le nombre de nébuleuses extragalactiques 
N décroît jusqu’à une certaine magnitude avec la diminution de la 
latitude galactique b. De plus, la région du ciel au voisinage de l'é- 
quateur galactique est une «zone d'absence » pour les nébuleuses 
extragalactiques. Ceci s'explique par le fait qu'avec la diminution 
de b; le chemin optique du rayon dans la couche de matière absor- 
bante croit. D'après la variation de la quantité NW en fonction de b, 
on peut déterminer l’épaisseur optique de cette couche, qui s'avère 
de l’ordre de 0,5. On peut également examiner la variation de la 
quantité V en fonction de la longitude galactique Z pour b constant. 
Avec'la variation de / la quantité N manifeste des fluctuations im- 
portantes dues à la distribution aléatoire des nébuleuses de poussière 
dans la Galaxie. Ambartsoumian a élaboré une théorie des fluctua- 
tions du nombre de nébuleuses extragalactiques et sur la base de cette 
théorie il a déterminé l’épaisseur optique moyenne d'un nuage. 

3. Luminescence des nébuleuses de poussière. Les nébuleuses de pous- 
sière sont illuminées par le rayonnement des étoiles qu’elles reflè- 
tent, si bien qu'on leur donne parfois le nom de nébuleuses à réfle- 
xion. D’après la luminescence d’une nébuleuse on peut juger de la 
nature des particules de poussière. I] est clair qu’à cette fin il faut 
associer les éclats observés des nébuleuses aux quantités caractéristi- 
ques du processus de diffusion de la lumière dans un volume élé- 
mentaire. 

La détermination théorique des éclats des nébuleuses présente de 
grandes difficultés. L’une d'elles est due aux formes géométriques 
complexes. Une autre est due à ce que chaque volume élémentaire 
de la nébuleuse diffuse le rayonnement issu non seulement de l'étoi- 
le, mais aussi des autres parties de la nébuleuse. Autrement dit, les 
nébuleuses sont le siège d’une diffusion multiple de la lumière. 

Cependant, pour résoudre le problème des propriétés optiques des 
grains de poussière nous n’avons aucun besoin d'examiner les for- 
mes complexes des nébuleuses, il suffit d'envisager des formes simples. 
Nous allons décrire une nébuleuse sphérique homogène avec une 
étoile en son centre. Certaines nébuleuses observées peuvent pro- 
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bablement être considérées comme sphériques du fait que leurs iso- 
photes sont proches de cercles. 

Supposons qu’une étoile de luminosité L se trouve au centre d’une 
nébuleuse sphérique de rayon r,. Caractérisons les propriétés opti- 
ques de la matière de la nébuleuse par le coefficient d'absorption 
volumique «, la probabilité de la survie d'un quantum dans l’acte 
de diffusion élémentaire À (cette quantité peut également être appelée 
albédo d’une particule) et l’indicatrice de diffusion x (y), où y est 
l'angle entre la direction du rayonnement frappant le volume donné 
et la direction du rayonnement diffusé par ce volume. On sous-entend 
que les quantités &, À et x (y) dépendent de la fréquence. 

Considérons le processus de diffusion multiple de la lumière dans 
une nébuleuse. Notons 7 l'intensité cherchée du rayonnement diffu- 
sé. Elle dépend aussi bien de la distance r à l'étoile que de l’angle Ÿ 
entre la direction du rayonnement et le rayon vecteur. Dans le cas de 
la symétrie sphérique l'équation de transfert du rayonnement, qui 
sert à déterminer ]la pente I. s'écrit: 

__sinÔ 61 (32.25) 


—— —al te, 


cos Ÿ Fe «Tr OÙ 


où € est le coefficient d'émission volumique. En introduisant les 
notations tT — œr et e — aS, au lieu de l'équation (32.25) on ob- 
tient : 


OI (x, Ô sin Ô 907 Ô 
cosg ED ME PCT _7(r, 9)+S(r, 0). (32.26) 


La quantité S est définie par la diffusion de la lumière incidente 
sur le volume donné en provenance aussi bien de l'étoile que de la 
nébuleuse. Elle peut donc être mise sous la forme 


S=1. | 1:(1 + HQE LOL (32.27) 


16712r? 


où l'intégration se fait sur toutes les directions. En admettant qu’au 
point donné la direction du rayonnement est caractérisée par l’angle 
polaire Ÿ et l'azimut @, on obtient 


cos ÿ = cos Ÿ cos Ÿ” —+ sin Ô sin Ÿ” cos (q — y’) (32.28) 


et dw — sin 8’ dô’ dp’. Introduisons les notations 
27 
1 ’ 
— ( z(ydp=p(#, ') (32.29) 
et 


(32.30) 
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pour trouver au lieu de l'équation (32.27): 
T 
Sr, 8)=+ [ 7(x 8')p(0, 8')sin 8 d8"+ Ar (8) Ée-s. (32.31) 
U 
De la sorte, pour établir les fonctions cherchées S (t, 9) et Z (t, Ô) 
on dispose des équations (32.26) et (32.31). Il faut encore y ajouter 
la condition aux limites qui traduit le fait qu’il n’y a pas de rayon- 
nement incident sur la nébuleuse depuis l'extérieur. 
D'après les équations (32.26) et (32.31) nous pouvons obtenir 
l'équation intégrale qui détermine la fonction S (tr, 8). À cet effet 
ilfaut trouver d’abord la quantité 7 (t, Ÿ) à partir de l’équation 
(32.26) et la porter dans l'équation (32.31). 
Dans le cas d’une indicatrice de diffusion sphérique, c'est-à-dire 
avec x (y) — 1, la quantité S dépend seulement de t. Dans notre 
cas on déduit l’équation intégrale citée sous la forme 
To 4 

TS (x)= + ( LE,1T—T'|—E,(x+T)]S (x) 7° dv + £e-r, (32.32) 
0 

où To — &r, est le rayon optique de la nébuleuse. 

Avec T)y — 00 on trouve aisément la solution exacte de l’équa- 
tion (32.32). En introduisant la fonction 

U (x) = ( S(x)tér, (32.33) 
T 


on a pour sa détermination l'équation 
U (7) À ( [E,ItT—T'I+E, (T+v)U(r')dr +2AE;T. (32 34) 
0 
En désignant par F (rt, t’) la résolvante de l’équation (32.34) et en 


admettant que F (t, 0) — ® (t) on voit que U (rt) = AD (x), et 
donc 


S(x)— —— D (x). (32.35) 


Quant à la fonction O (t), elle a été déterminée précédemment par 
la formule (27.21). En l’utilisant on trouve 


(e, + 


_A Co te dr 2k2(1—Rk7) 
SAT (a QaP+(2e+ain EE) Te ° “}, 


(32.36) 
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où la quantité kÆ est liée à À par l'équation L In TE — 1. La 
fonction S (x) inclut sous la forme de terme la quantité 


(= Le-r, (32.37) 


qui représente la fonction S (rt) due à la diffusion de premier ordre. 
Le Tableau 50 donne les valeurs du rapport S (TS, (t) calculées à 
l’aide des formules (32.36) et (32.37) pour des valeurs différentes de 
l’albédo de la particule À. 


Tableau 50 
Valeurs de la quantité S (t)/S, (x) 

NC 0,3 | 0,5 | 0,7 | 0,9 | 1.0 D 0,3 [0,5 | 0,7 | 0,9 | 1,0 
0 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 | 1,00 1,0 1,4712,0012,92| 34,89] 8,92 
0,1 1,0711,1211,1711,2411,29 1,9 1,6512,47|4,11| 8,50] 20,9 
0,2 1,1211,23|11,3511,51 | 1,65 2,0 1,8012,9415,50 113,8 | 45,0 
0,4 1,2211,4311,:0|12,1412,66 2,9 1,95|13,4217,11121,4 | 92,0 
0,6 1,3111,6212,08|2,90 14,11 3,0 2,0813,9118,98132,1 1181 
0,8 1,4011,8212,49]13,8116,13 


Le tableau montre clairement quel est le rôle de la diffusion des 
ordres supérieurs pour différents À. Pour chaque À il existe autour de 
l'étoile une région dans laquelle la diffusion des ordres supérieurs 
joue un rôle plus petit que la diffusion unitaire, mais hors de cette 
région la situation est inverse. Les dimensions de la région mention- 
née sont d’autant plus grandes que À est plus petit. Cependant il ne 
faut pas oublier que dans les nébuleuses réelles la quantité T, est 
finie et l’indicatrice de diffusion se distingue de l’indicatrice sphé- 
rique. Les résultats portés dans le Tableau 50 n’ont donc qu'un carac- 
téere illustratif en ce qui concerne les nébuleuses. 

Pour un rayon optique —T, quelconque de la nébuleuse et une indi- 
catrice de diffusion x (y) arbitraire les équations (32.26) et (32.31) 
peuvent ètre résolues par une méthode approchée. Dans ce cas la 
quantité S (t, Ÿ) s'écrit: 


S(r. 8)=Ar(8) Le-t+AS(r, 8, rx, À, To). (32.38) 


où la prise en considération de la diffusion du premier ordre est exac- 
te, alors que celle des ordres supérieurs est approchée. Dans ces con- 
ditions la quantité AS dépend non pas de toute l’indicatrice de dif- 
fusion, mais seulement du paramètre x, qui est le premier coefficient 
du développement de x (y) selon les polynômes de Legendre. 
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Si la fonction S (t, Ÿ) est connue, on peut trouver aisément la 
distribution de l’éclat selon le disque de la nébuleuse (fig. 44). Dé- 
signons par / (p) l'intensité du rayonnement issu de la nébuleuse à 
la distance p au centre du disque (noté précédemment Z (x,, ü,)). 


Fig. 44 


Comme il s'ensuit de l'équation de transfert du rayonnement, la 
quantité Z (p) vaut: 
Se 


T(p)}= À S(r, #)e-cts-sa ds, (32.39) 


où 55 — Vr° — p°. En passant ici à la nouvelle variable d’intégra- 
tion Ÿ à l’aide des relations t — ap/sin 8 et s — p cotg Ÿ, on obtient 


T—0, _ 
LA 


où sin Ÿ, — p/ro. 
La connaïissance de la quantité 7 (p) permet de calculer la lumino- 
sité de la nébuleuse qui, évidemment, vaut 


L,=4n-27 \ 1 (p) p dp. (32.41) 


0 


Pour le rapport de la luminosité de la nébuleuse Z,, à la lumino- 
sité observée de l'étoile Z, on trouve 


ro 
8x? | Z (p) p dp 
n _ 1) . 


Le Le”Te 


(32.42) 


Les valeurs théoriques des quantités Z (p) et L, /L, peuvent être 
comparées avec les résultats des observations. Par une telle compa- 
raison on peut essayer de déterminer les propriétés optiques de la 
nébuleuse, c’est-à-dire les quantités t,, À et x (y). 
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L’obtention de certains renseignements sur ces quantités est par- 
ticulièrement simple pour une nébuleuse de faible rayon optique 
(to € 1). Dans ce cas la fonction S (t, Ÿ) est déterminée par la for- 
mule 


St, 9) =—2— as — z (8) (32.43) 


et au lieu de la relation (32.40), il vient 


1-0, 
AL 
lE)= | z(0)40. (32.44) 
Il en résulte 
dr (p)p _ ALa : D = 
7 dd 46x° V'rip? 2 [x (do) +z (x Vo)l: (32.45) 


On voit qu'il est impossible d'obtenir de la formule (32.45) toute 
l'indicatrice de diffusion x (Ÿ), on peut obtenir seulement la somme 
zx (0) + x (x — Ÿ). Cependant, dans le cas de la diffusion de la lu- 
mière par les grains de poussière, la part de la lumière diffusée vers 
l'avant est ordinairement bien plus grande que celle diffusée vers l’ar- 
rière. Par conséquent, d'après cette somme aussi on peut se faire 
une idée plus ou moins correcte de l’indicatrice de diffusion. 

Pour déterminer la quantité L,/L, avec T, € 1 il faut porter 
dans la formule (32.42) l'expression (32.44). Après cela on procède à 
l'intégration et on trouve 


L_—= ÀTo- (32.46) 


Cette formule est parfaitement évidente, car pour Tt, € 1 la quantité 
d'énergie absorbée par la nébuleuse est ZL (1 — e-%) = Lt, et la 
part de cette énergie diffusée par la nébuleuse est À. 

L'application des formules (32.45) et (32.46) à la détermination 
des propriétés optiques des nébuleuses de poussière a été réalisée 
par |. Minine. Les valeurs de la quantité x (y) + x (x — y) qu'il a 
obtenues pour les nébuleuses IC 431 et IC 435 sont consignées au 
Tableau 51. On a utilisé ici la normalisation usuelle de l’indicatrice 


de diffusion, c’est-à-dire | z (y) _ — 1. Les nombres entie pa- 


renthèses sont établis par extrapolation. 

On a obtenu également pour ces mêmes nébuleuses les valeurs de 
la quantité Àt, d’après la formule (32.46). Elles se sont avérées égales 
à 0,063 et 0,16 respectivement. Etant donné que t, — ar,, tandis 
que Àz représente le coefficient de diffusion volumique ©, on a ÀTy = 


29—01064 
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Tableau 51 
Valeurs de la quantité x (y) + x (x — y) pour deux nébuleuses 
+ 0 10 20 30 40 50 | 60 | 70 | 80 90 
IC 431 (35) 14 | 3,7 | 2,41 2,21 1,41 1,1 10,8210.75| (0,69) 
IC 435 (8,4) | 7,3 | 6,4 | 3,8 | 2,5 | 1,4 [0,9610,7910,73| (0,70) 


= 6r0. À l’aide de cette relation on a calculé pour les nébuleuses ci- 
tées la quantité o d’après les valeurs de la quantité At, et du ravon de 
la nébuleuse r,. 

Comme le montrent les observations, les nébuleuses dont les 
isophotes sont proches de la forme circulaire constituent une partie 
importante des nébuleuses diffuses luminescentes. Cependant. il est 
difficile d'admettre que chacune d’entre elles est à peu près sphérique 
et possède une étoile en son centre. La plupart de ces nébuleuses sont 
probablement simplement éclairées par des parties de nébuleuses 
plus étendues. Il est évident que la partie éclairée est presque sphé- 
rique même dans le cas d’une nébuleuse informe, si son épaisseur 
optique dépasse selon l’ordre l'unité et si la densité de la matière 
dans la nébuleuse ne varie pas très fortement. Pour déterminer la 
fonction S (t, Ÿ) de ces nébuleuses on peut admettre en approxima- 
tion que To — ©, ce qui simplifie sensiblement les calculs. 

4. Nature des particules de poussière. Comme nous l'avons montré 
précédemment, l’étude de la luminescence des nébuleuses de poussière 
rend possible la détermination de certaines quantités caracteristi- 
ques de leurs propriétés optiques: coefficient d'absorption volumi- 
que &, albédo de la particule À et indicatrice de diffusion x (y). La 
connaissance de ces quantités permet alors d'’essarver de résou- 
dre la question de la forme, des dimensions et de la concentration 
des particules de poussière, ainsi que de la nature de la matière qui 
les compose. 

Pour résoudre ces questions on utilise les résultats de la théorie 
de la diffusion de la lumière sur des particules isolées (voir. par exem- 
ple, [2]. On a déjà réalisé de nombreux calculs des quantités &, À 
et x (y) pour des particules de formes différentes (sphères, cylindres, 
disques) et à indices de réfraction différents. En général, l'indice de 
réfraction se présente sous une forme complexe. Pour les particules 
diélectriques la partie imaginaire de l'indice de réfraction est nulle, 
pour les particules métalliques elle est différente de zéro. Dans le 
premier cas les particules produisent une diffusion pure du rayonne- 
ment (À — 1), et dans le deuxième, une diffusion aussi bien qu'une 
absorption vraie (À 1). 
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La diffusion de la lumière sur les particules sphériques est la 
mieux étudiée. Leurs propriétés optiques dépendent aussi bien de 
l'indice de réfraction que du rapport du rayon de la particule à la 
longueur d’onde du rayonnement. 

L'application de la théorie mentionnée à l'étude des nébuleuses 
de poussière ne conduit pourtant pas à des résultats bien définis, 
car il faut alors avancer différentes hypothèses. D'habitude, on 
donne à l'avance la forme de la particule et l'indice de réfraction ; en 
comparant les propriétés optiques obtenues théoriquement et par 
observation, on trouve les dimensions des particules. 

En examinant les deux nébuleuses mentionnées on a admis qu el- 
les se composent des particules diélectriques de forme sphérique. La 
comparaison des valeurs théoriques et observées de la quantité 
x (y) + z (x — y). fournies par le Tableau 51, a donné pour le rayon 
moyen d’une particule la valeur a — 6,7-10-$% cm. A peu près les 
mêmes valeurs a pour les nébuleuses de poussière ont été trouvées 
par d’autres méthodes. On considère donc que les dimensions moyen- 
nes des particules de poussière interstellaire sont de l’ordre de 
10-5 cm. 

Pour le rayon de la particule a et l'indice de réfraction m détermi- 
nés la théorie donne la valeur du coefficient de diffusion Æ par parti- 
cule. Et puisque le coefficient de diffusion volumique © est fourni 
par des observations, on peut trouver d'après la relation o = nk la 
concentration des particules r. Ensuite, d'après la formule 


D =<+natôn. (32.47) 
où Ô est le poids spécifique de la matière de la particule, on peut 
trouver la densité de la poussière dans la nébuleuse. A titre d’exem- 
ple indiquons que pour les nébuleuses IC 431 et IC 435 on a obtenu 
d’après la formule (32.47) les valeurs de la densité 2,1-10-°%* et 
4,5-:10-°% g/cm* respectivement. On a posé aussi Ô — 1 g/cm*, et pour 
l'indice de réfraction on a adopté la valeur m — 1.33, c'est-à-dire 
celle d’une goutte d’eau et d’un cristal de glace. 

Certains renseignements sur les particules de poussière peuvent 
être obtenus également par l’étude de la polarisation de la lumière 
des nébuleuses. Les observations montrent que le degré de polarisa- 
tion de la lumière des nébuleuses de poussière est assez grand, de 
l'ordre de 10 à 15 %. De plus, comme il se doit, lors de la réflexion 
de la lumière par de petites particules, la polarisation est radiale, 
c'est-à-dire que la direction préférentielle du vecteur électrique est 
perpendiculaire au rayon vecteur mené à partir de l’étoile éclairante. 
La présence d’une importante polarisation radiale du rayonnement 
témoigne du grand rôle de la diffusion du premier ordre dans les 
régions de la nébuleuse les plus proches de l’étoile (car la polarisa- 
tion du rayonnement ayant subi une diffusion multiple est faible). 
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Des résultats particulièrement précieux sont fournis par l'interpré- 
tation des données d'observation sur la polarisation du rayonne- 
ment dans les divers domaines du spectre. 

Nous savons que dans la Galaxie, outre les nébuleuses de poussiè- 
re claires, il existe encore des nébuleuses obscures. L'étude de ces 
dernières d’après leur absorption de la lumière permet également de 
juger de la nature des particules de poussière interstellaire. 

L’exploration de l’absorption interstellaire de la lumière a con- 
duit à la conclusion que dans le domaine visible du spectre, le coef- 
ficient d'absorption est à peu près inversement proportionnel à la 
longueur d'onde. Par ailleurs, on a trouvé également la valeur du 
coefficient d'absorption. Dans le plan galactique dans le domaine 
visible du spectre l'absorption atteint en moyenne une magnitude 
par kiloparsec. Cela signifie qu'à un parcours de 1 kiloparsec corres- 
pond presque une distance optique unitaire. Pour les rayons visuels 
le coefficient d'absorption volumique de la poussière interstellaire 
constitue donc environ & Æ 3:107** cm’. 

D'autre part, d'après la théorie de la diffusion de la lumière par 
de petites particules. la relation entre le coefficient d'absorption et 
la longueur d'onde est déterminée par la donnée des dimensions des 
particules et de l’indice de réfraction. Si on prend les particules 
diélectriques à indice de réfraction m = 1,33, le coefficient d’absorp- 
tion est inversement proportionnel à la longueur d’onde lorsque le 
rayon de la particule est &« = 5-10-$% cm. 

Pour de telles dimensions des particules le coefficient d’absorp- 
tion par particule est d'environ # Æ na° = 107% cm°. En utilisant la 
formule & — nk on obtient pour la concentration moyenne des par- 
ticules de poussière la valeur nr Æ 3-10-4 cm-*. Dans ce cas la for- 
mule (32.47) (pour Ô Æ 1) donne que la densité moyenne de la ma- 
tière de poussière au voisinage du plan de la Galaxie est D & 
Æ 107% g/cmi. 

Nous verrons par la suite que cette valeur de la densité de la 
poussière est d'environ deux ordres plus petite que la densité du gaz 
au voisinage du plan galactique. [1 convient cependant de retenir 
que dans la Galaxie il peut exister de grosses particules qui ne pro- 
duisent pas d’absorption perceptible de la lumière, mais qui dépas- 
sent d’après la masse totale les particules responsables de l’absorp- 
tion dans le domaine visible du spectre. Il en résulte que la densité 
de la matière de poussière dans la Galaxie peut être légèrement plus 
grande que la valeur indiquée précédemment. 

Des renseignements détaillés sur les particules de poussière 
dans la Galaxie sont fournis par plusieurs monographies (voir [3], 
[4], etc.). 

9. Parisation de la lumière stellaire. En passant à travers la 
matière de poussière interstellaire la lumière des étoiles subit non 
seulement une atténuation, mais devient encore polarisée. Ce phé- 
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nomène a été découvert par Dombrovski et, indépendamment de 
lui, par Hiltner et Hall, puis il a ensuite été étudié en détail par 
ces auteurs, ainsi que par d’autres chercheurs. Les observations mon- 
trent que le degré de polarisation de la lumière des étoiles n'est pas 
grand (fractions de pour cent ou quelques pour cent), mais dans cer- 
tains cas il atteint 10 %. Le plan des oscillations du vecteur électri- 
que s’avère proche du plan galactique. Pour deux tiers environ des 
étoiles dont la polarisation de la lumière a été mesurée l'angle entre 
ces plans ne faisait pas plus de 20°. 

La polarisation de la lumière ne se découvre que dans des étoiles 
éloignées, et il existe une corrélation entre la polarisation et l'absorp- 
tion de la lumière. Le Tableau 52 donne la relation entre le degré de 


Tableau 52 


Relation entre le degré de polarisation de la lumière des étoiles, 
le module de distance et l'excès de couleur 


Pr, % | m — M E | p. % m —M | E 
0,0-0,4 6,53 0,048 1,5-1,9 9,45 0,298 
0,5-0,9 8,41 0,082 2,0-2,4 10,50 0,394 
1,0-1 ,4 8,56 0,158 


polarisation p, le module de la distance m — M et l'excès de couleur 
E. On voit que plus l’absorption est forte, plus la polarisation est 
forte elle aussi. Cependant il ne faut pas oublier que le tableau ne 
présente que les valeurs moyennes des quantités. Dans certaines ré- 
gions du ciel cette dépendance est très faible. 

La polarisation observée du rayonnement des étoiles peut être 
due à la forme allongée des particules de poussière interstellaires. 
Comme le montrent les calculs. la part du rayonnement absorbé par 
une telle particule dépend de l'angle entre son axe et la direction 
des oscillations du vecteur électrique (l'absorption est maximale 
lorsque cet angle est nul). Le rayonnement qui a traversé un nuage 
de particules orientées d’une certaine façon doit être polarisé. Pour 
expliquer l'orientation des grains de poussière on a émis l'hypothèse 
sur l'influence exercée par le champ magnétique de la Galaxie. 
L’intensité de champ doit alors être de l’ordre de 10-° œrsted. En 
différents points de la Galaxie la direction du champ peut être dif- 
férente, ce qui peut permettre d'expliquer l’image assez complexe 
de la distribution de la polarisation du rayonnement stellaire dans 
e ciel. 

Pour que le champ magnétique puisse exercer son action sur 
les grains de poussière il faut admettre la présence d’une certaine 
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quantité de métaux dans ces grains. D'autre part, l’étude de la lu- 
minescence des nébuleuses de poussière conduit à la conclusion qu’el- 
les comportent probablement des particules diélectriques. On consi- 
dère donc actuellement que les grains de poussière interstellaires 
sont diélectriques avec une petite addition de métaux. Pour expli- 
quer l’absorption interstellaire et la polarisation de la lumière on a 
émis également l'hypothèse de la présence dans la Galaxie de parti- 
cules de graphite, lequel est proche des métaux d’après certaines 
propriétés (surtout d'après la conductivité électrique). 

Il est curieux de noter que le phénomène de polarisation de la 
lumière des étoiles a assez longtemps été un des arguments princi- 
paux en faveur de l’existence des champs magnétiques dans la Gala- 
xie. Par la suite d'autres arguments se sont présentés en faveur de ce 
phénomène et l'intensité du champ magnétique galactique a été 
mesurée directement (voir $ 34). 

La propagation du rayonnement polarisé dans le milieu inter- 
stellaire a été examinée en détail dans la monographie de A. Dol- 
guinov. Ÿ. Gnédine, N. Silantiev [5]. 


S 33. Gaz interstellaire 


1. lonisation de l’hydrogène interstellaire. Les processus physi- 
ques dans les nébuleuses gazeuses ont déjà été examinés en détail 
au Chapitre V. Cependant, nous nous y sommes limités aux régions 
des nébuleuses, qui se trouvent au voisinage des étoiles chaudes. 
Essayons maintenant de se faire une idée générale du gaz interstellai- 
re en examinant aussi bien les régions proches des étoiles chaudes 
que celles qui en sont éloignées. 

D'abord, envisageons l'ionisation de l'hydrogène interstellaire. 
L'hydrogène étant l'élément le plus abondant dans la Galaxie, de 
nombreux processus dépendent notablement de l’état de l’hydrogène 
dans la région considérée : état ionisé ou neutre. 

Supposons que l’ionisation est produite par une étoile à rayon r, 
et à température 7,. Alors, à la distance r de l'étoile la part des 
atomes ionisés x est déterminée par la formule: 


res, (83.1) 
où 
Te\U2 gt 2C@nmkT 2 - 
FT) (5e) TE ee (33.2) 


n étant la concentration des atomes d'hydrogène; W, le facteur de 
dilution ; t, la distance optique de l'étoile au point donné au-delà 
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de la limite de la série de Lyman. On a 
4 [fre \° 
W=r(=) (33.3) 
et 


T k \ n(1—zx)dr. (33.4) 


Ta 


où k est le coefficient d'absorption moyen dans le continuum de Ly- 
man par atome. 

La formule (33.1) a été obtenue au $ 23. C'est là aussi qu'a été 
trouvée la relation explicite entre x et r en supposant que W/n — 
= const. Maintenant nous admettrons que W est donné par la Îor- 
mule (33.3) et que nr = const. En fait, le gaz interstellaire est très 
inhomogène et l’ hypothèse sur la constance de nr n’est qu’une appro- 
ximation grossière. 

Les relations mentionnées permettent d'obtenir aisément l'équa- 
tion suivante déterminant la dépendance de x par rapport à r: 


(+) +45 nk + +0. (33.5) 


De plus, près de la surface de l'étoile il faut que x = x,. Pour les 
étoiles à température suffisamment élevée la quantité x, est proche 
de l'unité. 

La résolution de l’équation (33.5), tout comme celle de (23.17) 
du Chapitre V, montre que la quantité x reste proche de l'unité 
jusqu’à une certaine valeur r = r,, puis décroît rapidement jusqu'à 
zéro. Par conséquent, il existe autour de l'étoile une région de rayon 
r, à l’intérieur de laquelle l'hydrogène est presque complètement 
ionisé. alors que hors de cette région. il est presque complètement 
neutre. 

Le passage d’une région à une autre est effectué là où la distance 
optique devient égale à l’unité. En partant de là, il est facile de 
calculer le rayon r,. D'après la relation (33.4) on a 


kn (1— zx) dr = 1. (33.6) 
Mais pour r << r, la formule (33.1) donne approximativement : 
n 


MES - (33.7) 


En portant donc (33.7) dans (33.6) et en utilisant la formule (33.3). 
on obtient : 


1— x — 


r=[ Ce F7. 


4kn? (33.8) 
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On sait que la région où l'hydrogène est ionisé presque complè- 
tement s'appelle d’après l’usage région H II, et la région où il est 
presque neutre. région H I. La formule (33.8) détermine le rayon 
de la région H II autour de l’étoile donnée. 

Pour obtenir la quantité r, nous pouvons également déduire une 
formule quelque peu différente. A cet effet rappelons-nous que dans 
la région r, tous les quanta au-delà de la limite de la série de Lyman 
sont absorbés. L’absorption de chaque quantum L. produit l’ioni- 
sation d’un atome d'hydrogène. suivie d’une recombinaison. Le 
processus étant stationnaire. on peut égaler le nombre de quanta L. 
de l’étoile au nombre de recombinaisons qui se produisent dans la 
région considérée. De plus. il est clair qu'il ne faut pas tenir compte 
des recombinaisons vers le premier niveau du fait que les quanta L, 
dus aux recombinaisons provoquent de nouveau l'ionisation. 

Désignons par ZŸ l'intensité de rayonnement de l'étoile. Alors, 
pour le nombre total de quanta L. émis par l’étoile on a l'expression : 


œ 
dv 
Zur? æ OV. 
Arr? et PR 
Vi 
où v, est la fréquence de la limite de la série de Lyman. D'autre part, 


le nombre total de recombinaisons vers tous les niveaux depuis le 
deuxième produisant dans la région de rayon r, vaut 


© ro 
4 » C; ( nentr? dr, 
2 re 


où n* est le nombre de protons et n.. le nombre d'électrons libres 
dans 1 cm. En égalant l’une à l’autre les deux dernières expressions 
et en utilisant le fait que dans la région considérée n, = n* = n. on 
obtient 


Lee) 


rit DCi=3ri| ns +. (33.9) 
2 V 

On voit sans peine que lorsque l'intensité de rayonnement de l'étoile 

I$ est donnée par la formule de Planck à température 7,. la for- 

mule (33.9) se transforme en formule (33.8). 

L'ionisation de l’hydrogène interstellaire a été pour la première 
fois étudiée par Strômgren. Le Tableau 53 donne les valeurs de la 
quantité r, calculée d’après la formule (33.8) pour les étoiles de dif- 
férentes classes spectrales. Le même tableau indique les valeurs des 
températures de l'étoile utilisées pour les calculs de sa magnitude 
visuelle absolue. 

Le tableau montre que l’'ionisation de l'hydrogène interstellaire 
est produite surtout par les étoiles les plus chaudes. des classes spec- 
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Tableau 53 


Rayons de la région H 11 autour des étoiles de différentes classes spectrales. 


Spectre Te M y15 ro | Spectre T, Mie ru 

O5 79000 | —4,21140 pcXn-°/3| B1 23000 | —2,5| 17 pc>:n-?/3 
O6 63 000 | —-4,1 | 110 B2 20000 | —-1,8| 11 

O7 50 000 | —4,0| 87 B3 18600 | —1,2| 7,2 

O8 40 000 | —3,9] 66 B4 17000 | —1,0! 5,2 

O9 32000 | —3,6| 46 B5 15 500 0,8! 3.7 

BO 25000 | —3,1| 26 AO 10 700 | 0,9! 0,5 


trales O et B. La part des étoiles de la classe À dans l’ionisation de. 
l'hydrogène est déjà petite. Par exemple. une étoile de la classe O5 
ionise l’hydrogène dans une même région de l’espace que 22 mil- 
lions d'étoiles de la classe AO. Quant aux étoiles froides. elles ne par- 
ticipent pas du tout à l’ionisation de l'hydrogène interstellaire. et 
même dans les couches externes de leurs propres atmosphères l’hy- 
drogène est essentiellement neutre. Grosso modo. les limites des régions 
de l'hydrogène ionisé se situent dans les atmosphères de ces étoiles. 

Les régions H II qui entourent les étoiles chaudes sont le siège de 
photo-ionisations des atomes d'hydrogène et de recombinaisons ulté- 
rieures. Ensuite les électrons effectuent des transitions en cascade 
d'un niveau vers un autre, dont il résulte des quanta dans les raies. 
spectrales. C’est ainsi, en particulier. qu'apparaît la luminosité ob- 
servable de la région H IT dans les raies de Balmer. Initialement. c'est. 
précisément cette luminosité qui a été découverte dans certaines ré- 
gions du ciel, suite à quoi Strômgren a proposé la théorie ci-dessus. 
pour l’expliquer. 

D'après les observations de la luminosité dans les raies de Balmer 
on peut trouver le rayon de la région H IT autour de l'étoile donnée. 
En le comparant avec la valeur théorique de-la quantité r, on peut 
évaluer la concentration moyenne des atomes d'hydrogène dans l’es- 
pace interstellaire. Les observations montrent que le rayon de la ré- 
gion H IT autour d’une étoile de la classe O est de l’ordre de 100 par- 
secs. Sur la base du Tableau 53 on peut donc conclure que la concen- 
tration moyenne des atomes d'hydrogène est environ n Æ 1 cm*. 
On en tire pour la densité moyenne du gaz interstellaire la valeur 
p = 107% g/cm*. 

La valeur indiquée de p concerne les régions proches du plan ga- 
Jactique. Au fur et à mesure de l’éloignement de ce plan. la densité 
du gaz décroît. Par ailleurs, on découvre de très fortes fluctuations 
des densités du gaz interstellaire. Lorsque dans la région H II la 
densité du gaz dépasse d'après l’ordre de grandeur la densité moyen- 
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ne. on observe une nébuleuse diffuse brillante. Comme nous l'avons 
établi au Chapitre V. la concentration des atomes d'hydrogène dans 
les nébuleuses diffuses atteint des valeurs de l’ordre de 10% cm *. 

D'après les estimations réalisées les régions H II occupent à peu 
près une dixième partie de l’espace galactique. La partie restante 
est occupée par les régions HI dans lesquelles l’hydrogène est surtout 
neutre. L'établissement de la division de la Galaxie en régions H II 
et H I a une très grande importance pour la physique du gaz inter- 
stellaire. 

2. lonisation d’autres atomes. Après avoir examiné l'ionisation 
de l'hydrogène dans l’espace interstellaire, passons à la détermination 
du degré d ionisation d'autres atomes. À cet effet nous devons tenir 
compte de la grande différence entre les conditions d’ionisation dans 
les régions H II et H I. Elle est due au fait que le rayonnement au- 
delà des limites de la série de Lyman ne sort pas de la région H II. 
Aussi, dans la région H I l’ionisation peut-elle intervenir seulement 
dans les atomes dont l'énergie d’ionisation est plus faible que celle 
de l'hydrogène (égale à 13,6 eV). Par ailleurs, si la température du 
milieu ionisant est assez élevée, dans la région H II les atomes à 
énergie d'ionisation plus grande peuvent également être ionisés. 

Dans Ia région H IÏ l’ionisation de tous les atomes est produite 
ordinairement par la même étoile que l’ionisation des atomes d’hy- 
drogène. Dans cecas le degré d’ionisation est déjà déterminé par la 
formule connue (33.1). En particulier, lorsque la valeur de 7, est 
suffisamment grande, les atomes de He et He* peuvent également 
subir l'ionisation. Leur ionisation et leur luminosité due aux recom- 
binaisons ont lieu dans les zones correspondantes à l’intérieur de la 
région H II. Toutes ces questions ont déjà été traitées en détail au 
Chapitre V. 

Dans la région H I le degré d'ionisation des atomes est déterminé 
d'une toute autre façon. Un volume élémentaire arbitraire de cette 
zone se trouve ordinairement très loin d’une étoile chaude. et l’io- 
nisation des atomes de ce volume est réalisée par un grand nombre 
d'étoiles différentes. Pour se faire une idée du degré d'ionisation 
moyen d’un atome quelconque, il faut d’abord déterminer la densité 
moyenne du rayonnement p, dans l’espace galactique. Or, pour cal- 
Cculer la quantité p, il faut connaître la distribution des étoiles des 
classes spectrales différentes dans la Galaxie, ainsi que la distribu- 
tion de la matière de poussière qui absorbe le rayonnement dans le 
Spectre continu. 

La détermination de la densité moyenne du rayonnement dans la 
Galaxie a été réalisée dans de nombreux ouvrages. Nous allons cher- 
cher la quantité p, en nous fondant sur l'ouvrage de S. Kaplan (voir 
{31 et en nous bornant, pour simplifier, au plan galactique. 

Désignons par €, (z) le coefficient d'émission volumique à la 
hauteur z au-dessus du plan de la Galaxie, et par &, (2), le coefficient 
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d'absorption volumique à la même hauteur. Le premier de ces coef- 
ficients est dû aux étoiles, et le deuxième, à la poussière. Admettons 
que ces quantités diminuent avec l’augmentation de z d’après les 
formules 


a, (:)= a, (0)e F. e(2)=e, (0)e” F5. (33.10) 


On sait d’après les observations que Bf Æ 100 parsecs et les valeurs 
de B, sont différentes pour des étoiles de classes différentes (de l’or- 
‘dre de 50 à 500 parsecs). 

L'intensité du rayonnement 7, dépend de la latitude galactique b 
et se calcule d'après la formule: 


00 Ty(z) : 
1, (b) = ( (she sine (33.11) 


sin b ? 
0 


où t, (2) est la distance optique du point de coordonnée z au plan 
galactique. En utilisant les formules (33.10) on obtient 


r,(2)=0,(0)B(1—e 5) (33.12) 
et 
°c z  a;(0)B 
1,6)=e,(0) | 787 no ({—e-"8)#. (33.13) 


0 
Le coefficient d'émission volumique est évidemment 


Ev(z) = + ny (2), (33.14) 


où Z, est la luminosité de l'étoile sur la fréquence v et n, (2), le 
nombre d'étoiles dans une unité de volume à la hauteur z. Cette re- 
lation peut également s’écrire 


e, (z) = rinl$n, (2), (33.15) 


où Z° est l'intensité moyenne du rayonnement issu de l'étoile. 
En tenant compte des relations (33.15) et en effectuant la substi- 


tution 1 —e B — y, au lieu de la formule (33.13), on obtient : 


1 B_, _s,(0)By ë 
1, (b)=nl$rin, (0)B \ y e7sms 4. (33.16) 
0 
Dans le cas considéré la densité du rayonnement vaut 
x/2 


p,= << ( I, (d) cos b db. (33.17) 


0 
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En portant ici l'expression (33.16), il vient 
1 ( 
4 9 _rx 5 | ‘ 
py,=—— ras (08 \ (1—y)"" E;la.(0)Byldy. (33.18) 
0 
Tout comme dans le cas de l’action d'une étoile unitaire, pour la 
caractéristique de la densité du rayonnement 0. nous pouvons intro- 
duire le facteur de dilution W, déterminé par la relation 
An je, (33.19) 


C 


p,=Wpi=W 
En utilisant la formule (33.18), on obtient 


] B__ 
W = arène (0)8 | (1— 1) Eiles(0)Byldy. (33.20) 


0 


Les formules (33.18) et (33.20) déterminent la densité cherchée 
du rayonnement p, et le facteur de dilution W qui lui correspond. 
Cette densité est définie par les étoiles d’une classe spectrale déter- 
minée (caractérisées par les quantités r,, ZŸ et n,). Pour trouver la 
densité totale du rayonnement il faut sommer l’expression (33.18) 
sur toutes les classes spectrales. 


Tableau 54 


Intensité du rayonnement moyenne dans l’espace interstellaire 


WIS 
Spectre wW 
912 À 1500 À 2000 À 

O5 2-10-21 
06-08 3-10-20 5,7-10-°2 4,4:10-22 3,5- 10-22 
B0-B2 10-1° 4 ,1-10-°0 3,2-10720 2,9- 10720 
B3 -B9 4.401; 4-10-20 410-290 4.10-20 
A0-A9 10-15 1,2.10720 1,5:10-29 1,3- 10-20 

F-M 240-153 
Somme | | 1,0.10-19 | 0,9.410-19 | 0,8-10-1% 


Le Tableau 54 donne les valeurs du facteur de dilution W calculées 
d’après la formule (33.20), ainsi que les valeurs de la quantité WI$, 
qui représente l’intensité du rayonnement dans l’espace interstellai- 
re. moyennée selon les directions. Les valeurs de la quantité WI 
sont données pour trois longueurs d'ondes dans l’ultraviolet. Pour 


ÿ 33] GAZ INTERSTELLAIRE 461 


les calculs on a utilisé les données théoriques sur la répartition de 
l'énergie dans le spectre de l’étoile obtenues par les calculs des modè- 
les de photosphères stellaires. Nous avons déjà dit (au $ 6) que ces 
données se distinguent légèrement des résultats des observations effec- 
tuées à partir des fusées. Les valeurs données de la quantité WI 
ont besoin d’une certaine révision. 

Les valeurs de la quantité WIS ont été calculées pour le rayonne- 
ment dans un intervalle des longueurs d'onde de 912 à 2000 A, parce 
que c’est précisément ce rayonnement qui ionise les atomes dans la 
région H I. Rappelons que pour À << 912 A le rayonnement dans la 
région H I est pratiquement absent du fait qu'il est absorbé par 
l'hydrogène dans les régions H II. 

Si au point donné la densité du rayonnement p, est connue, on 
peut déterminer aisément le degré d’ionisation d’un atome quelcon- 
que. A cet effet il faut utiliser la relation qui exprime l'égalité entre 
le nombre d'ionisations et le nombre de recombinaisons. Cette rela- 
tion est de la forme: 


oo v1(H) 
rem Z C;= k 2 dv, (33.21) 
1 
| 


AY 
1 


où v, est la fréquence de l'ionisation de l'atome considéré et v, (H), 
la fréquence de l’ionisation de l’hydrogène. La quantité p, qui fi- 
gure dans (33.21) est donnée par la formule (33.19). 

La densité du rayonnement p, dans l’espace interstellaire est 
très petite. Mais la concentration des électrons libres n, est petite 
elle aussi. Le degré d'ionisation de nombreux atomes dans l'espace 
interstellaire est donc bien plus grand que l’unité. Par exemple, les 
calculs d’après la formule (33.21) donnent pour le calcium (potentiel 
d’ionisation 6,1 eV) une quantité n */n, de l’ordre de 10°. Même pour 
le calcium ionisé (potentiel d’ionisation 11,9 eV) le degré d’ionisa- 
tion. c'est-à-dire la quantité n**/n*, est de l’ordre de 10°. 

Il convient de noter que la concentration des électrons libres dans 
les régions H I est bien inférieure à celle dans les régions H II (en- 
viron de trois ordres). Ceci est dû au fait que l'hydrogène, qui est 
l'élément le plus abondant dans la Galaxie, n’est pas ionisé dans 
la région H I. Il en est de même pour l'hélium, l'élément suivant 
quant à l'abondance. Les électrons libres apparaissent dans la région 
H I seulement lors de l’ionisation des éléments dont la teneur rela- 
tive n'est pas grande (carbone, sodium, etc.). 

3. Raies d’absorption interstellaires. La présence du gaz dans 
l'espace interstellaire est décelée non seulement par la luminosité. 
mais encore d’après les raies d'absorption dans les spectres des étoiles, 
qui apparaissent lors du passage du rayonnement stellaire à travers 
le gaz interstellaire. Les raies d'absorption interstellaire (H et K du 
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calcium jionisé) ont été observées pour la première fois dans le spectre 
de la binaire spectrale Ô Orion par Hartmann en 1904. Ces raies ne 
changeaient pas de position dans le spectre, alors que d autres 
raies se déplaçaient périodiquement du fait de la rotation de l’une 
des étoiles autour de l’autre. Par la suite les raies d'absorption in- 
terstellaires ont été observées dans les spectres des étoiles unitaires. 
On a pensé d’abord que les étoiles sont entourées d’un nuage de cal- 
cium ionisé. Mais plus tard on a découvert l'effet de l'augmentation 
de l'intensité des raies d'absorption interstellaires avec l’augmenta- 
tion de la distance à l'étoile. Ceci a permis d'élaborer un point de 
vue correct qui consiste en ce que le gaz remplit l’espace interstellai- 
re tout entier. Quant à l'effet cité il est utilisé pour la détermination 
approchée de la distance des étoiles. 

Les raies d'absorption interstellaires découvertes dans le domaine 
visible du spectre ne sont pas nombreuses. Outre les raies H et K du 
calcium ionisé déjà mentionnées on observe encore les raies D, et 
D, du sodium et quelques autres. Parmi les raies moléculaires on a 
enregistré seulement la raie de la molécule CH neutre et ionisée et la 
raie du cyane CN. Toutes ces raies apparaissent à partir des états 
fondamentaux des atomes et des molécules. 

Ce type de spectre d'absorption du gaz interstellaire est dû au 
fait que le degré d'excitation des atomes et des molécules dans l’es- 
pace interstellaire est très bas. Les raies qui apparaissent à partir 
des états excités sont faibles à l'extrême et donc inobservables. Le 
spectre d'absorption du gaz interstellaire doit se composer seulement 
des séries principales, et nous découvrons celles d’entre elles qui ap- 
partiennent au domaine visible du spectre. Les raies des séries prin- 
cipales de nombreux éléments abondants se situent dans l'ultravio- 
let (912 À << À << 2000 À )et on peut les observer à partir des appareils 
cosmiques. Les raies qui se situent au-delà de la limite de la série 
de Lyman (À << 912 À) ne peuvent pas être observées, car elles sont 
absorbées par l'hydrogène interstellaire. 

1] convient de souligner la grande différence entre le degré d’io- 
nisation et le degré d’excitation des atomes dans l’espace interstel- 
laire. Nous avons vu que le degré d'ionisation du gaz interstellaire 
est assez grand. 11 en est ainsi parce que la petitesse de la densité 
de rayonnement est compensée par la petitesse de la concentration 
des électrons libres. Autrement dit, la photo-ionisation des atomes 
est rare, mais les processus inverses que sont les recombinaisons sont 
rares eux aussi. 11 en est tout autrement dans le cas de l'excitation 
des atomes. Les atomes à l’état excité (soit par rayonnement des 
étoiles, soit par collisions) sont aussi très rares. Mais les transitions 
spontanées à partir des états excités se produisent très vite (à la 
différence des recombinaisons elles ne dépendent pas des conditions 
physiques). Le degré d’excitation des atomes dans l’espace interstel- 
laire s'avère donc très faible. 
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L'étude des raies d'absorption interstellaires permet de détermi- 
ner de nombreuses caractéristiques du gaz interstellaire en comparant 
les profils théoriques et observés des raies et de leurs largeurs équi- 
valentes. 

L'obtention des profils théoriques des raies d’absorption inter- 
stellaires ne présente pas de grandes difficultés, puisqu’à cet effet 
on peut ne pas prendre en considération le rayonnement diffusé 
dans la raie. Désignons par 7, l’intensité du rayonnement de l’at- 
mosphère de l'étoile. et par Z,, l'intensité du rayonnement de lon- 
gueur d'onde À qui parvient jusqu'à l’observateur. Dans notre cas 
ces quantités sont associées par une relation simple : 


1, = 19e" "4, (33.22) 


où T7, est la distance optique entre l’étoile et l'observateur. La quan- 
tité Z, peut être considérée comme ne dépendant pas de À si la raie 
d'absorption interstellaire ne se superpose pas sur la raie d’absorp- 
tion qui apparaît dans l’atmosphère de l'étoile. La largeur équivalente 
d'une raie d'absorption interstellaire est donnée par la formule : 


W,= | Le da = | Ge") an. (33.23) 


Pour calculer les quantités 7, et W, d’après les formules (33.22) 
et (33.23) il faut connaître le coefficient d'absorption de la raie spec- 
trale. Pour les atmosphères stellaires il est déterminé par l’amortis- 
sement du rayonnement et le mouvement thermique des atomes. 
Cependant, dans le cas du gaz interstellaire on peut ne pas tenir 
compte de l’amortissement du rayonnement car l’absorption a lieu 
surtout dans les parties centrales de la raie. Pour le coefficient d’ab- 
sorption par atome on peut donc prendre l’expression : 

-(e) 

k,= ke ‘ (33.24) 

où k, est le coefficient d'absorption au centre de la raie, et A2;, la 
demi-largeur dopplérienne. En partant de la formule (12.6) on a 


kr Va Val f. 


mc=AX D 


(33.25) 


où f est la force de l’oscillateur. Nous verrons par la suite que les 
vitesses thermiques des atomes sont bien inférieures aux vitesses de 
l agitation chaotique du gaz interstellaire. I] s'ensuit que dans l’ex- 
pression connue de la demi-largeur dopplérienne 


An = À0 — (33.26) 


on doit entendre par v la vitesse moyenne de l’agitation chaotique. 
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Si la quantité k, est donnée, la distance optique —T;, peut être 
calculée d’après la formule 


ro 
=, ndr=kN, (33.27) 
0 
où nr est le nombre d’atomes absorbants dans 1 cm° et r, la distance 


entre l'étoile et l’observateur. Pour la largeur équivalente de la raie 
on obtient maintenant 


+00 
Wi+ Ah | (1—e-toNe-#) az, (33.28) 
us | | À—Ào 
où l’on a introduit la notation x =". 
Akp 


Pour de petites valeurs de la quantité t, = £,N on trouve d’après 
la formule (33.28) 


W, — V x AkpTo (1 — To + Ti .. . (33.29) 


2V2 | 63 
Pour de grandes valeurs de 7, on a le développement asymptotique 
, — 1, 02886  0,1355 
W;, =2A2, Tnt [1 + er + |. (33.30) 


Si la dépendance entre W, et N donnée par la relation (33.28) est 
visualisée sur un graphique, on obtient la courbe de croissance de la 
raie d'absorption interstellaire. Pour 4,N € 1 la quantité W, est 
proportionnelle à W et ne dépend pas de AA. Aveck ON > 1, la quan- 
tité W, dépend très faiblement de N. mais elle est à peu près pro- 
portionnelle à AA». Il est évident que pour de très grandes valeurs 
de k,N (pour k,N >> 10% environ), la formule (33.28) est inapplicable 
du fait que dans ce cas il faut tenir compte de l'amortissement du 
rayonnement. 

En utilisant les valeurs de la largeur équivalente de la raie et de 
la courbe de croissance obtenues par observation, on peut déterminer 
la valeur des quantités N et A,. En général, on a une équation à 
deux inconnues, mais pour À, N<& 1 on peut trouver V sans connaïtre 
Ahp. En divisant W par la distance à l’étoile r, on obtient la concen- 
tration moyenne des atomes absorbants n. En passant d’un stade 
d’ionisation à un autre, on trouve à l’aide de la formule d’ionisation 
la concentration moyenne des atomes de l'élément donné. De cette 
façon on détermine la composition chimique du gaz interstellaire. 

Les observations des raies de résonance de différents atomes et 
ions dans l’ultraviolet réalisées depuis les appareils cosmiques ont 
fournis des résultats particulièrement précieux. Il s’est avéré que 
dans les nuages interstellaires le nombre d'atomes de nombreux 
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éléments (C, N, O. etc.) par rapport au nombre d'atomes d'hydrogè- 
ne est environ 10 fois plus petit que dans l’atmosphère du Soleil. 

Le calcul de la quantité AA, d’après les valeurs observées de W, 
et de la courbe de croissance peut se faire lorsqu'on a évalué à l’a- 
vance la quantité N. Il existe également une méthode de détermina- 
tion commune des quantités AX, et N. Elle est fondée sur le fait que 
les raies de résonance de Na I et de Ca II sont des doublets avec un 
rapport des forces d’oscillateur connu et égal à 2. Si pour une com- 
posante du doublet la distance optique entre l’étoile et l'observateur 
est égale à t,, pour l’autre composante elle est donc égale à 2x,. Evi- 
demment, le rapport des largeurs équivalentes des composantes du 
doublet permet d'obtenir la quantité t,. Ensuite, d’après la formu- 
le (33.28), on calcule la quantité AA, et d’après la formule (33.27), 
la quantité NW. 

La connaissance de la demi-largeur dopplérienne de la raie AA, 
rend possible le calcul de la quantité v d’après la formule (33.26), 
c'est-à-dire de la vitesse moyenne du mouvement chaotique du gaz 
interstellaire. Pour cette quantité on a obtenu la valeur & Æ 10 km/s. 

Comme nous l'avons déjà dit la structure du gaz interstellaire 
en première approximation est nuageuse. Les raies d'absorption in- 
terstellaires comportent parfois plusieurs composantes qui rendent 
évidente cette structure. Il en est ainsi parce que sur le chemin de 
l'étoile vers l'observateur se trouvent plusieurs nuages à vitesses 
radiales différentes. D’après le décalage de l’une des composantes des 
raies par rapport à l’autre on peut déterminer les vitesses relatives 
du mouvement des nuages. Cette méthode a permis d'obtenir aussi 
pour la vitesse v des valeurs de l'ordre de 10 km/s. 

En déterminant ci-dessus les largeurs équivalentes des raies d'ab- 
sorption interstellaires nous avions admis que les vitesses du mouve- 
ment chaotique du gaz interstellaire sont distribuées selon la loi de 
Maxwell. Or, l'examen des profils des raies d'absorption conduit à 
d’autres expressions de la fonction de distribution des vitesses (qui 
avec l’augmentation de la vitesse décroït plus lentement que la fonc- 
tion de Maxwell). Quelquefois ces expressions empiriques sont égale- 
ment utilisées pour dresser les courbes de croissance théoriques. 

Il faut encore noter que le gaz interstellaire participe à la rota- 
tion galactique. Cet effet intervient dans les profils des raies d'ab- 
sorption interstellaires dans le cas de grandes distances aux étoiles ; 
de plus, il varie en fonction des directions. Il faut également en te- 
nir compte en établissant les courbes de croissance théoriques. 

4. Etat physique du gaz interstellaire. Nous avons vu précédem- 
ment que le gaz interstellaire est extrémement raréfié. D'après la 
luminescence du gaz dans les régions H II on a trouvé que 1 cm* 
de l'espace interstellaire compte en moyenne un seul atome d'hy- 
drogène. On obtient à peu près le même résultat si l’on examine les 
raies d'absorption interstellaires. [l est vrai que dans ce cas on trou- 
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ve la concentration d’autres atomes (en particulier, du sodium et du 
calcium) directement à partir des observations. et en passant à la 
concentration des atomes d'hydrogène il faut faire des hypothèses 
sur la teneur relative en éléments dans l’espace interstellaire. Des 
renseignements très détaillés sur la concentration de l’hydrogène 
interstellaire et sa distribution dans l'espace sont fournis par les 
observations du rayonnement radio galactique de 21 cm de longueur 
d'onde. dont nous traiterons au paragraphe suivant. 

Considérons maintenant en bref la question de la température 
du gaz interstellaire. Dans les régions H II la température est dé- 
terminée par les méthodes décrites au Chapitre V ; elle est de l'ordre 
de 10 000 K. Pour trouver la température dans la région H I on 
peut également appliquer l’une des méthodes citées fondée sur l’exa- 
men du bilan énergétique du gaz. Cependant, dans la région H I le 
gaz reçoit et émet l'énergie d'une façon autre que dans la région H If. 
Nous avons retenu que dans la région H II le gaz est chauffé sur- 
tout par photo-ionisation des atomes d'hydrogène et. en partie, des 
atomes d’hélium. Mais dans la région H I seuls les atomes à poten- 
tiel d’'ionisation inférieur à 13.6 eV sont ionisés. De plus. comme le 
montrent des estimations fort simples. le gaz reçoit le plus d'éner- 
gie lors de l’ionisation des atomes de carbone. dont le potentiel d'’io- 
nisation est de 11.3 eV. Et puisque le nombre des atomes de carbone 
est environ 10* fois plus petit que celui des atomes d'hydrogène, 
dans la région H I le volume unitaire de æaz reçoit bien moins 
d'énergie que dans la région H Il. 11 s'ensuit que dans la région H I 
les responsables du refroidissement du gaz sont des mécanismes qui 
n’ont aucune importance dans la région H 11. Parmi eux jouent un 
rôle primordial les collisions électroniques excitant les niveaux de 
la structure fine des termes fondamentaux de certains ions (en par- 
ticulier, C II et Fe II). 11 s’ensuit de ce qui vient d'être dit que la 
température du gaz dans la région H I doit être basse. 

Üne étude détaillée de la question montre que le chauffage du 
gaz dans la région H Ï est assuré non tant par le rayonnement des 
étoiles que par les rayons cosmiques et le rayonnement X émis par 
différentes sources. La prise en considération de ces mécanismes de 
chauffage dans l’équation du bilan énergétique conduit à une tem- 
pérature du gaz de l’ordre de 30 à 80 K. Cette température concerne 
les nuages de gaz interstellaire, alors qu'entre les nuages. où la den- 
sité est considérablement plus faible. la température doit être de 
l’ordre de 5000 à 7000 K. Ces conclusions théoriques sont confirmées 
par les mesures des profils des raies interstellaires de l'hydrogène de 
21 cm de longueur d'onde. 

Dans les conditions qui existent dans les régions d'hydrogène 
neutre, celles-ci doivent contenir un nombre considérable de molé- 
cules différentes. En équilibre thermodynamique la concentration 
des molécules est déterminée par la formule (14.20). Puisqu'un tel 
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équilibre n'existe pas dans l’espace interstellaire, pour établir la 
concentration des molécules il convient d'utiliser les conditions 
d'égalité entre le nombre de molécules en formation et le nombre de 
molécules soumises à la dissociation. On a notamment trouvé de 
cette façon que les nuages interstellaires doivent comporter un grand 
nombre de molécules H,. Toutefois, on n’est pas longtemps parvenu 
à déceler ces molécules, car toutes leurs raies apparaissant depuis 
l’état fondamental se situent dans l’ultraviolet. Seule l’observation 
extra-atmosphérique à l’aide d'appareils embarqués sur des vaisseaux 
cosmiques a permis d'enregistrer ces raies. D'après leurs lar- 
geurs équivalentes on a découvert que les molécules d'hydrogène H, 
constituent une part notable de la quantité des atomes d'hydrogène 
H (de l’ordre de 5 à 50 %). 

En plus de la molécule H, les observations dans le domaine vi- 
sible du spectre et dans l’ultraviolet ont permis de découvrir égale- 
ment des molécules CH, CH*, C;,, CO dans l’espace interstellaire. 
Les raies de très nombreuses molécules sont observées dans le do- 
maine radio (à ce propos voir plus loin). 

5. Mouvement du gaz interstellaire. Comme le montrent les ob- 
servations des raies d'absorption. les nuages de gaz dans l’espace 
interstellaire se déplacent à des vitesses de l’ordre de 10 km/s. Les 
observations des nuages de gaz brillants aboutissent à peu près aux 
mêmes résultats. Dans ce cas les vitesses du mouvement des nuages 
sont déterminées d’après le décalage des raies d'émission dans leurs 
spectres. D'autre part, à l’intérieur des nuages il existe également 
des mouvements désordonnés (turbulents). Ceci se manifeste en ce 
que les vitesses radiales de différents éléments du nuage de gaz sont 
différentes. En particulier, pour le cas de la nébuleuse d’Orion on a 
étudié en détail les mouvements internes. Il s’est avéré que la vitesse 
movenne de ces mouvements est de 7? km/s. 

Le mouvement du gaz interstellaire est étudié à l’aide des mé- 
thodes de la dynamique des gaz (voir [6] et [7]). Nous n’en signalons 
ici que certains résultats. 

Si un nuage de gaz se trouve dans le vide, il doit naturellement 
se dilater. Comme l’a montré Riemann, la vitesse de la dilatation 
est : 

9 


3 (33.31) 


V= TT ; 


où v, est la vitesse du son et ». l'indice adiabatlique. 
On sait que la vitesse du son est donnée par la formule 


véT 


UMmH 


, (33.32) 


Us = 


où u est la masse moléculaire moyenne. Le gaz interstellaire est sur- 
tout monoatomique, et donc y = “/;. On peut admettre que nu = 1 
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et T — 100 K dans la région HI et que u = ‘/, et T — 10 000 K 
dans la région H II. Pour la vitesse du son dans ces zones on obtient 
donc respectivement v, — 1,2 km/s et v,. — 19 km/s. 

Pour les valeurs citées de y et v. la formule (33.31) entraîne qu'un 
nuage d'hydrogène ionisé doit se dilater dans l’espace à une vitesse 
de l’ordre de 60 km/s. Evidemment, le nuage se dilatera aussi à peu 
près à la même vitesse si sa densité est bien plus grande que celle du 
milieu ambiant. D'habitude la densité de la région H II nese dis- 
tinguc pas sensiblement de celle de la région H I adjacente. Dans ce 
cas la région H IT se dilatera moins vite, mais se dilatera quand 
même par suite de la grande différence des pressions dans ces régions 
due à la différence des températures. La dilatation du gaz chaud de 
la région H II met en mouvement le gaz froid de la région H I et le 
comprime. Par ailleurs, la densité du gaz chaud diminue et il de- 
vient plus transparent à l'émission de l'étoile dans le continuum 
de Lyman. Ce rayonnement pénètre dans le gaz froid comprimé 
et provoque l'ionisation. Grâce à ce processus le gaz de la couche ex- 
terne de la région H IT doit être plus dense et rayonner plus fort 
que le gaz des parties intérieures. Comme le montrent les 
observations, les régions H II sont en effet délimitées par des bor- 
dures claires. 

Un trait caractéristique du mouvement du gaz interstellaire est 
la formation des ondes de choc. Ceci s'explique par le fait que les 
vitesses du gaz dans l’espace interstellaire sont souvent supérieures 
à la vitesse du son (surtout dans les régions H I). Les ondes de choc 
peuvent être produites par des processus différents : lors de la dila- 
tation de la région H II (ou, comme on le dit parfois, lors du dépla- 
cement du front d'ionisation), lors des rencontres des nuages inter- 
stellaires, lors des mouvements des enveloppes éjectées par les explo- 
sions des novae et des supernovae. 

Voici quelques formules qui décrivent les phénomènes dont s’ac- 
compagne la propagation de l’onde de choc. Soit un nuage dense (ou 
une enveloppe) se déplaçant à la vitesse v dans le gaz interstellaire 
non ionisé. Le gaz comprimé se trouve devant le nuage et se déplace 
à la même vitesse v. La limite entre le gaz comprimé et non compri- 
mé s'appelle front de choc et se déplace à une vitesse V supérieure à 
v. Si l’onde de choc se propage dans un gaz monoatomique parfait, 
d'après les calculs 


V=<v. (33.33) 


alors que la densité du gaz comprimé est quatre fois plus élevée 
que celle du gaz non comprimé. La compression du gaz fait augmen- 
ter également sa température jusqu’à la valeur déterminée par la 
formule 


3 eu 
SAT =. . (33.34) 
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J1 est clair que le chauffage du gaz et le mouvement qui lui est com- 
muniqué sont dus à l’énergiecinétique du nuage progressivement frei- 
né. Cependant, les formules mentionnées ne tiennent pas compte du 
fait que le gaz comprimé chauffé peut se refroidir. Ce refroidisse- 
ment est dû au fait que les atomes sont excités par collisions avec les 
électrons libres et émettent ensuite des quanta dans les raies spectra- 
les. qui sortent du gaz. Ce processus est celui de la désexcitation du 
gaz. La structure des ondes de choc à désexcitation a été examinée 
pour la première fois par Pickelner [3], puis par d’autres auteurs. 
Les résultats de cette théorie se distinguent de ceux exposés plus 
haut. En particulier, on a établi que la densité du gaz comprimé 
peut dépasser de dizaines de fois sa densité initiale. Il se peut que 
la luminosité de certaines nébuleuses diffuses s'explique par la dé- 
sexcitation du gaz après le passage d’une onde de choc. 

Les mouvements turbulents du gaz qui existent dans la Galaxie 
sont étudiés par des méthodes statistiques particulières. Dans le cas 
le plus simple on admet que le mouvement turbulent est caractérise 
par le mouvement chaotique des masses de gaz dans lequel l'énergie 
des mouvements de grande échelle est complétement transmise aux 
mouvements de plus petite échelle en se transformant finalement en 
énergie thermique. Dans ce cas, d’après Kolmogorov, la vitesse 
relative du mouvement des masses turbulentes v est liée à la distance 
L entre elles par la relation 

uv & (el), (33.35) 
où € est l'énergie reçue par un gramme de matière en 1 s à partir des 
sources de turbulence. L'analyse des données d'observation du mou- 
vement du gaz interstellaire conduit à la conclusion que la loi (33.35) 
est observée grosso modo jusqu’à la valeur ! Æ 100 pc. De plus, pour 
l'énergie reçue par le gaz il faut adopter la valeur e Æ 107 erg/g.s. 
Une exploration plus rigoureuse de la turbulence doit tenir compte 
de l'influence exercée sur elle par lé champ magnétique (voir [3]). 

Le mouvement du gaz et de la poussière dansla Galaxie peut avoir 
plusieurs causes. L'une d'elles est la pression de rayonnement des 
étoiles, qui exerce une action assez forte sur les particules de pous- 
sière. Comme une autre cause on peut citer l'expansion des enveloppes 
des novae et des supernovae. Mais le principal phénomène communi- 
quant le mouvement au gaz et à la poussière de l’espace interstel- 
laire est probablement la dilatation des régions d'hydrogène ionisé 
entourant les étoiles de la classe O. 


$ 34. Rayonnement radiocosmique 


1. Rayonnement de la région H II. Le rayonnement du milieu 
interstellaire est observé aussi bien dans le domaine optique du spec- 
tre que dans celui des ondes radio. Les observations dans le domaine 
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radio fournissent des renseignements précieux non seulement sur 
l’état physique du milieu interstellaire, mais encore sur sa structure 
et son mouvement. Il est particulièrement important que nous pou- 
vons observer le rayonnement radio provenant des parties très éloi- 
gnées de la Galaxie, tout à fait inaccessibles aux observations opti- 
ques. Ceci s'explique par le fait que la poussière interstellaire est pra- 
tiquement transparente sur les fréquences radio. 

Considérons d’abord le rayonnement radio provenant des régions 
d'hydrogène ionisé. Un tel rayonnement, observé sur ondes centi- 
métriques et décimétriques, est un rayonnement thermique (à la 
gamme métrique s'ajoute encore un rayonnement non thermique dont 
on traitera plus loin). Le rayonnement radio du Soleil calme ayant 
également une nature thermique, en examinant le rayonnement ra- 
dio des régions H II nous pouvons utiliser les formules données au 
8 18. 

Supposons que le rayonnement radio nous parvient d'un nuage 
d'hydrogène ionisé et sur le chemin du nuage vers l'observateur il 
n’y a pas d'absorption. Désignons par e, le coefficient d'émission 
volumique et par «,, le coefficient d'absorption volumique dans le 
nuage. Si le rayonnement est thermique, on a 


Ey __ 2v° 
CR = B, (T.) = ec 


KT. (34.1) 


où 7. est la température du gaz électronique. Nous avons établi 
précédemment que dans les régions H II la quantité T, est presque 
constante et proche de 10 000 K. Nous pouvons donc écrire pour 
l'intensité du rayonnement issu d'un nuage: 


I,= B(T)(1—e TS), (34.2) 


où 7, est le chemin optique du rayon dans le nuage. Pour calculer la 
quantité t% il faut utiliser la formule (18.9), d'après laquelle on 
obtient 


<o JT 


m=(a Qs = 5 Et À ment ds (34.3) 
FU dÙ SV Sc (nmTe V à 7 | 


où s, est l’« épaisseur » géométrique du nuage. 

On sait qu'il est d'usage d’exprimer l'intensité du rayonnement 
TJ, par l'intermédiaire de la température de brillance 7, à partir de 
la relation (18.2). Aussi la formule (34.2) peut-elle se récrire sous 
la forme : 


T,=T.({—e"). (34.4) 
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Considérons deux cas particuliers de la formule (34.4). Avec © > 
> 1 cette formule entraîne 


T, = Te. (34.5) 
et avec TT <1, 
T,aTw = va. (34.6) 


D'après la dépendance observée de la température de brillance 
T,, par rapport à la fréquence v, on peut distinguer sans peine un cas 
de l’autre. Si les observations révèlent que T, ne dépend pas de v, 
l'épaisseur optique du nuage est grande (ti > 1). Dans ce cas la 
température de brillance mesurée est simplement égale à la tempé- 
rature électronique du nuage, qui est justement déterminée de cette 
façon. Mais si d’après les observations T, — v-*, l'épaisseur optique 
du nuage est petite (t$ € 1). Dans ce cas, d’après la température de 
brillance mesurée on peut déterminer la valeur de l'intégrale 
So 
( n.n* ds appelée parfois mesure d'émission. La connaissance de la 
0 
valeur de cette intégrale et de l'épaisseur du nuage s, permet d'éva- 
luer la concentration moyenne des électrons libres dans le nuage, 
car approximativement n° = n.. 

La formule (34.3) montre que l'épaisseur optique d'une nébu- 
leuse décroît avec l'augmentation de la fréquence. Pour les observa- 
tions dans le domaine radio il peut donc s'avérer que la tempéra- 
ture de brillance dans le domaine des basses fréquences est constante, 
alors que dans le domaine des hautes fréquences elle est proportion- 
nelle à v-*. Autrement dit, pour une certaine fréquence que nous 
noterons V,, on peut observer un pic dans le spectre radio de la 
nébuleuse. Il est évident que la fréquence wv, est définie par la con- 
dition : 

80 


Œ——————————————— + d . 34.7 
3 V3c(2nmkT.}/® Les (34.2) 


etre pv, 


e 
ms 12 


Approximativement (pour 7, Æ 10%), au lieu de (34.7) on a 


La formule (34.8) permet d'obtenir la mesure de l'émission d'après 
la fréquence v, observée. 

Les formules données ne peuvent être appliquées qu'aux nébu- 
leuses dont l'intensité du rayonnement radio Z, a été mesurée. Or, 
pour la plupart des nébuleuses on mesure non pas l'intensité, mais le 
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flux F7. Pour obtenir l'expression théorique de F,, il faut intégrer 
l'expression (34.2) de 7, sur les coordonnées dans le plan tangent au 
ciel. Dans ces conditions on suppose ordinairement que la nébuleuse 
a une forme sphérique. 

Les méthodes mentionnées, ou leurs diverses variantes, ont per- 
mis de déterminer les valeurs des températures électroniques et des 
concentrations de nombreuses nébuleuses diffuses. A titre d'exemple 
on peut citer l’ouvrage de Pariiski qui a étudié en détail le rayonne- 
ment radio de la nébuleuse d’Orion. En particulier, pour la tempé- 
rature électronique de la nébuleuse il a obtenu une valeur de 
11 750 K. La valeur de la masse de la nébuleuse a également été dé- 
terminée et s'est avérée égale à 116 W;. 

2. Rayonnement non thermique. La formule (34.4) montre que 
dans le cas du rayonnement thermique la température de brillance 
T, ne peut pas dépasser la température du gaz électronique T,. Mais 
si les observations révèlent que 7, > T., il faut en conclure qu'on 
est en présence d’un rayonnement non thermique. 

On sait que dans les régions H II la température électronique est 
d'environ 10 000 K. Or, dans la gamme métrique la température de 
brillance du rayonnement radio de la Galaxie est bien plus élevée 
et atteint des valeurs de l’ordre de centaines de milliers de degrés. 
Il faut donc admettre que dans le spectre continu une partie du 
rayonnement radio galactique est d'une origine non thermique. 

Cette conclusion est confirmée par la dépendance établie d’après 
les observations entre l'intensité du rayonnement radio et la fré- 
quence. D'ordinaire, l’intensité du rayonnement radio et sa temné- 
rature de brillance sont de la forme 


nv", Trv-n-2, (34.9) 


où 7» est une certaine constante. Pour le rayonnement thermique, 
n < 0 (si la couche émettrice est opaque, 7, décroit avec la crois- 
sance de la longueur d’onde, et si elle est transparente, 7, = const). 
Cependant, pour le rayonnement radiogalactique dans la gamme 
métrique on a trouvé que n Æ 0,5, c’est-à-dire que l'intensité aug- 
mente avec la croissance de la longueur d'onde. 

De la sorte, le rayonnement radio galactique compte deux compo- 
santes, thermique et non thermique. Sur ondes métriques le rayonne- 
ment non thermique prédomine. Mais à mesure que la longueur d'on- 
de diminue, l'intensité du rayonnement non thermique faiblit, et 
sur les ondes décimétriques elle est du même ordre que l'intensité 
du rayonnement thermique. Dans la gamme centimétrique prédomine 
déjà le rayonnement thermique, qui provient, comme nous l’avons 
établi, des régions d'hydrogène ionisé. 

Il convient de noter queles'nuages d'hydrogène ionisé sont parfois 
observés également sur les ondes métriques, mais ceci d’après leur 
absorption et non leur émission. Ceci a lieu lorsque le nuage H II 
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se projette sur une région de la Galaxie qui émet sur les ondes mé- 
triques avec une très grande température de brillance. 

Des observations nombreuses ont permis d'établir des cartes dé- 
taillées du rayonnementradio de la Galaxie. On y voit que le rayon- 
nement sur les ondes centimétriques provient d'une bande étroite 
située le long de l'équateur galactique. Il apparaît dans les régions 
H II qui se trouvent dans les bras spiraux. Quant au rayonnement 
sur les ondes métriques, il provient aussi bien de l’étroite bande ga- 
lactique que d’une région très étendue, dont l’intensité de rayonne- 
ment décroît lentement avec l'éloignement du plan galactique. La 
forme de cette région est à peu près sphérique et constitue la couron- 
ne de la Galaxie. 

Il convient d'admettre que le rayonnement radio non thermique 
de la Galaxie est le rayonnement de freinage des électrons relati- 
vistes dans le champ magnétique (c'est-à-dire qu'il est défini par un 
mécanisme synchrotron). Cette idée a été avancée pour la première 
fois en 1950 par Alfvén et Herlofson et, indépendamment d’eux, 
par Kippenhoyer. Comme argument ces auteurs ont avancé que dans 
l'espace galactique il doit exister un nombre énorme de particules 
de haute énergie qui provoquent le phénomène des rayons cosmiques 
observé sur la Terre. 

Les formules essentielles du calcul de l'intensité du rayonnement 
svnchrotron ont été données au $ 31 lorsqu on a examiné le rayonne- 
ment radio des sources discrètes que sont les restes des supernovae. 
Ces formules peuvent être appliquées également au rayonnement ra- 
dio non thermique de la Galaxie. Etant donné que la relation obser- 
vée entre l’intensité du rayonnement radio et la fréquence est expri- 
mée par la formule (34.9) dans laquelle n Æ 0,5, le spectre énergé- 
tique des électrons relativistes est déterminé par la formule (31.9) 
dans laquelle y Æ 2. Ensuite, d’après l’intensite du rayonnement 1, 
et la longueur du parcours d'un rayon dans la Galaxie r, on peut 
trouver le coefficient d'émission volumique €, d’après la relation: 


I, = eyro. (34.10) 


La comparaison de cette valeur de €, avec la valeur théorique donnée 
par la formule (31.10) permet d'évaluer soit la concentration des élec- 
trons relativistes dans la Galaxie, soit l’intensité du champ ma- 
gnétique (si l’une de ces quantités est donnée, on trouve l’autre). Ad- 
mettons que le nombre des électrons relativistes est environ 1 % du 
nombre des particules de haute énergie (évalué d’après le flux obser- 
vé des rayons cosmiques). Alors, pour l’intensité du champ magné- 
tique dans la Galaxie on obtient des valeurs de l’ordre de 10-° à 
1075 Œ. De plus, dans la couronne l'intensité du champ magnéti- 
que s'avère 2 à 3 fois plus faible que dans le disque de la Galaxie. 

Si le rayonnement non thermique de la Galaxie est d'origine 
synchrotron, il faut alors expliquer comment apparaissent les élec- 
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trons relativistes. Nous avons déjà dit au $ 31 que les électrons re- 
lativistes peuvent être produits par les explosions des supernovae. 
Toutefois, dans la Galaxie il existe également d’autres mécanismes 
de formation des particules de haute énergie. L'un d'eux est le 
« mécanisme statistique » indiqué par Fermi. Il consiste en l’accélé- 
ration des particules chargées par collision avec le nuage aimanté 
de gaz interstellaire. Une telle collision peut conduire aussi bien à 
l'accélération qu’au ralentissement de la particule, mais les calculs 
montrent que l'accélération est plus fréquente, et elle est d'autant 
plus efficace que l’énergie de la particule est plus grande. Il se peut 
que les particules de haute énergie produites par les explosions des 
supernovae soient encore accélérées par l'action du processus de 
Fermi. 

3. Rayonnement radio monochromatique. Dans le domaine radio 
le milieu interstellaire émet de l'énergie non seulement dans le spec- 
tre continu, mais encore dans les raies spectrales. Ces raies apparais- 
sent dans les transitions entre niveaux discrets très proches l’un de 
l’autre. La raie qui présente le plus d'intérêt appartient à l’hydro- 
gène et sa longueur d'onde est À = 21 cm. Elle apparaît lors des 
transitions entre les sous-niveaux de la structure superfine de l’état 
fondamental de l’atome. Le premier à indiquer qu elle peut être 
observée fut Van de Hulst. puis la raie a été enregistrée en réalité. 
Par la suite de nombreux astrophysiciens ont poursuivi l’étude du 
rayonnement radio galactique dans cette raie. Il convient de souli- 
gner que de telles recherches sont une principale source de nos ren- 
seignements sur l'hydrogène neutre dans l'espace interstellaire (du 
fait qu'il se trouve essentiellement dans les régions H I, où il ne 
donne pas de rayonnement dans le domaine visible du spectre). 

Les calculs ont montré que le coefficient d'Einstein de la transi- 
tion spontanée dans la raie À — 21 cm vaut 


A = 2,85.10-15 s-1, (34.11) 


On voit qu'il est très petit et donc la durée de vie moyenne d'un 
atome au sous-niveau excité de l’état fondamental est extrèmement 
grande: 10° ans environ. 

L'excitation du sous-niveau supérieur a lieu par collisions entre 
atomes. Dans les conditions du milieu interstellaire ces collisions 
sont extrèmement rares, mais elles sont quand même plus fréquentes 
que les transitions spontanées entre sous-niveaux. On peut donc 
admettre que la distribution des atomes selon les sous-niveaux est 
donnée par la formule de Boltzmann à la température cinétique du 
gaz Tcin- Dans ce cas le rapport du coefficient d'émission au coeffi- 
cient d'absorption dans la raie À — 21 cm est égal à la valeur de la 


fonction de Planck à la même température, c'est-à-dire à la quantité 
B, (Tein)e 
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En partant de ce qui vient d’être dit. l'intensité de rayonnement 
dans la raie considérée est donnée par la formule: 


= B, (Tan —e "+3, (34.12) 


où {\ est le parcours optique total du rayon sur la fréquence v à 
l'intérieur de la raie pour une direction donnée dans la Galaxie, et 
I,, l'intensité du rayonnement galactique dans le spectre continu 
sur les fréquences de la raie. 

La quantité 7; (due surtout au rayonnement non thermique de la 
Galaxie) est déterminée par la formule: 


J', = \ ee dr = (1 — e7!v), (34.13) 
( 


où €. est le coefficient d'émission volumique dans le spectre continu 
et ©,. le coefficient d'absorption volumique dans la raie. Soit 7, 
l'intensité de rayonnement dans le spectre continu en l'absence d'ab- 
sorption dans la raie. Le coefficient d'émission €, est exprimé par 
l'intermédiaire de /, à l’aide de la formule (34.10). En utilisant 
également la formule & = o,r,, on obtient au lieu de (34.13) 


En dehors des limites de la raie, c'est-à-dire pour { —+ U, on a, com- 
me il se doit, /,; — 7,. La quantité 7, peut s'obtenir d'après les ob- 
servations du secteur du spectre continu voisin de la raie. 

Le coefficient d'absorption dans la raie À — 21 cm étant très 
petit (il est proportionnel à la petite quantité À), la quantité {4 
est inférieure à l'unité pour la plupart des directions dans la Gala- 
xie. Ce n'est que dans certaines régions du ciel (en particulier dans 
la direction du centre galactique) que { > 1. Dans ce dernier cas, 
d'après les observations de l'intensité de la raie qui est maintenant 
proche de la quantité B, (T1), on peut déterminer la température 
du gaz dans les régions H 1. De cette façon on obtient pour cette 
température la valeur 7,,, Æ 125 K. 

Mais lorsque # € 1, au lieu de (34.12) on a 


Ly—T5=By(Tein) (34.15; 


En utilisant cette formule on peut trouver la quantité t{, d'apres 
l'intensité de rayonnement observée dans la raie À — 21 cm. Ceci 
permet de parvenir à une conclusion sur la distribution et le mouves 
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ment de l'hydrogène interstellaire. Par exemple, la quantité & 
peut s’écrire : 


19, — ( ni(r)k(v—x.,) dr, (34.16) 
” 


où ñ, (r) est la concentration des atomes d'hydrogène à la distance 
dans la direction considérée et À (v — v,), le coefficient d'absorption 
par atome. Ici par v, on entend la fréquence centrale de la raie, qui 
correspond à la vitesse radiale v (r) du volume donné par rapport à 
l'observateur, c'est-à-dire 


= Vo + Vo ——7 o . (34.17) 


Supposons qu’à une certaine distance dans la direction considérée 
se trouve un nuage d'hydrogène interstellaire qui se déplace par 
rapport à l’observateur à la vitesse v. Alors, pour les fréquences v 
proches de la fréquence v, déterminée par la formule (34.17), la quan- 
tité {{ aura un maximum et le profil de la raie doit enregistrer un 
pic. D'après l'intensité de ce pic on peut trouver le nombre d’ato- 
mes dans le nuage. et d’après le décalage du pic par rapport à la 
fréquence centrale v,, la vitesse de déplacement du nuage. Cepen- 
dant. en réalité le long de la ligne de visée se trouve un grand nombre 
de nuages se déplaçant à des vitesses différentes. D'autre part, le 
gaz interstellaire participe à la rotation galactique. Les profils de 
la raie sont donc fort compliqués. 

Pour analyser les profils de la raie 21 cm il faut tenir compte de 
ce que Île rayonnement dans cette raie nous atteint depuis des parties 
très éloignées de la Galaxie. Donc de tous les mouvements du gaz 
interstellaire, c'est la rotation galactique qui intervient le plus 
fortement dans le profil de la raie. On trouve aisément que dans ce 
cas la vitesse radiale d’un certain volume par rapport à l’obser- 
vateur se calcule d’après la formule: 


v (r) = Ro (R) — © (Ri)l sin (L — L,). (34.18) 


où À et R, sont les distances respectives du volume donné et du 
Soleil au centre galactique; w (R), la vitesse angulaire de la ro- 
tation ; L — |,, la différence des longitudes du volume donné et du 
centre de la Galaxie (fig. 45). Si la fonction © (R) est connue, en 
appliquant la formule (34.15) on peut trouver d’après les profils ob- 
servés la distribution de l'hydrogène dans la Galaxie. Un tel travail 
a été réalisé par Oort et ses collaborateurs, qui en ont conclu à la 
présence préférentielle de l’hydrogène dans les bras spiraux. De 
nos jours il existe des cartes détaillées de la distribution de l'hy- 
drogène dans le plan galactique. 


$ 34] RAYONNEMENT RADIOCOSMIQUE 477 


Si on intègre les deux membres de la formule (34.15) sur toutes 
les fréquences, on obtient: 


œ D 


(1) dv = 29 À | nu(r) dr, (34.19) 
0 0 


où À est donné par la formule (34.11). Pour déduire la formule 
(34.19) on a utilisé la relation (8.12) en tenant compte de l’absorp- 
tion négative. On voit qu’à l’aide de la formule (34.19) on peut dé- 
terminer d’après l'intensité totale observée de la raie le nombre total 


œ(Ro) 


Centre de La @(R) 
Galaxie 


Fig. 45 


d’atomes d'hydrogène dans une colonne de 1 cm* de section située le 
long de la ligne de visée. Ceci permet de trouver, si l’on donne les 
dimensions de la Galaxie, la concentration moyenne des atomes 
d'hydrogène. Pour cette quantité on obtient, tout comme par d'’au- 
tres méthodes, la valeur nr, Æ 1 atome/cm”*. 

D'après les profils de la raie 21 cm on peut également déterminer 
la vitesse de rotation galactique en fonction de À. Evidemment. pour 
le rayon donné la vitesse radiale maximale est celle du volume qui 
se trouve à la plus petite distance au centre de la Galaxie, égale à 
Ro Sin (1 — L,). D'autre part. la vitesse de ce volume est déterminée 
par le déplacement de l’aile de la raie par rapport à la fréquence cen- 
trale v,. La comparaison de ces quantités fournies par les observa- 
tions dans des directions différentes permet d'obtenir la fonction 
wo (R). 

De la sorte, l'analyse des profils de la raie 21 cm fournit des ré- 
sultats très importants. Dans une grande mesure ceci s'explique par 
la présence dans le milieu interstellaire de grands gradients de vi- 
tesse dus à la rotation galactique. Grâce à l’effet Doppler le rayonne- 
ment dans la raie issu de différentes parties de la Galaxie a une fre- 
quence différente et le rayonnement n'est pas absorbé sur le chemin 
jusqu'à l'observateur. [1 s'ensuit que chaque élément du profil de 
la raie caractérise le rayonnement en provenance d’une partie défi- 
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nie de la Galaxie. Cela facilite sensiblement l’analyse du profil 
de la raie. 

Outre la raie À — 21 cm, le milieu interstellaire émet également 
d’autres raies dans le domaine radio. En particulier, l'hydrogène 
donne de telles raies lors des transitions entre les niveaux de la 
structure fine. Par exemple, la transition 2°P,,, — 2°S,,, fait apparai- 
tre une raie de longueur d'onde de 3 cm. Toutefois, l’intensité de 
cette raie est faible. L'hydrogène émet également des raies dans 
le domaine radio lors de la transition entre niveaux élevés dont 
les principaux nombres quantiques sont voisins. On voit sans peine 
que dans les transitions r — n — 1 se forment des raies dont la 
Jongueur d'onde À > 1 cm si nr? > 60. Comme l'ont montré les cal- 
culs de Kardachev. les intensités de ces raies sont assez grandes et 
décelables. Par la suite elles ont été réellement observées et ceci a 
permis d'évaluer la population des niveaux élevés des atomes d’hy- 
drogène. 

Outre les raies d'hydrogène, le spectre radio du milieu interstel- 
laire comporte également des raies d'émission de nombreuses molé- 
cules : hydroxyle OH. amrmoniac NH,, eau H,0, formaldéhyde H,CO, 
etc. La question de l'apparition de certaines de ces raies sera exami- 
née en détail plus loin. 

La présence de différents tvpes de molécules (en particulier, de 
la molécule organique de formaldéhyde) dans l’espace interstellaire 
témoigne de l’évolution chimique complexe du milieu interstel- 
laire. 

&. Raïes d’absorption dans le domaine radio. L'hydrogène in- 
terstellaire sur l'onde À — 21 cm peut donner non seulement une raie 
d'émission, mais aussi une raie d'absorption. Cette dernière se forme 
lorsque la ligne de visée passe par une forte source de rayonnement 
radio dans le spectre continu. En général l'intensité rayonnée dans 
la raie est donnée par la formule : 


1,=B(Ti)(—e ")+ 1, et, (34.20) 


où J!. est l'intensité rayonnée par la source, et {f, la distance optique 
de la source à l'observateur. Si la source est absente. la formule (34.20) 
se transforme en (34.12), formule examinée précédemment. Mais si 
la source est très forte, alors au lieu de (34.20) on obtient 


I,= Le”! (34.21) 


La formule (34.21) détermine justement le profil d'une raie d’ab- 
sorption. 

La raie d’absorption À — 21 cm a été observée dans les spectres 
des sources galactiques très brillantes: Cassiopée À. Taureau A, 
Sagittaire A. La figure 46 schématise la disposition de ces sources 
et des bras spiraux dans lesquels se trouve préférentiellement l’hy- 
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drogène. D’après les profils observés et les intensités des raies on a 
déterminé à l’aide de la formule (34.21) la concentration des atomes. 
d'hydrogène dans les bras spiraux, ainsi que la température cinéti- 
que du gaz interstellaire. 

Ce qui présente un intérêt particulier, c’est que d'après la raie 
d'absorption 21 cm on peut établir l’intensité du champ magnétique 
de la Galaxie. Ceci est possible du fait que le sous-niveau supérieur 
de l’état fondamental de l'hydrogène est un triplet et la raie 21 cm 


Bras de Persée 


| lg Cassiopée À 


O Taureau À y 


ww: 
LS 


OCentre 


Fig. 46 


se divise dans le champ magnétique en trois composantes (effet 
Zeeman). Cependant. le champ magnétique de la Galaxie étant fai- 
ble, la distance entre les composantes extrèmes est très petite (pour 
H = 107 Œ elle est de l’ordre de 30 Hz. alors que la largeur dopplé- 
rienne de la raie est de l’-rdre de 10* Hz). On peut quand même ten- 
ter de mesurer la valeur de la division en utilisant à cet effet la po- 
larisation des composantes extrêmes. Une telle tentative a été en- 
treprise dans l’observatoire radioastronomique de Jodrell Bank. Les 
recherches ont permis d’établir que dans les régions de la Galaxie 
qui se situent dans les directions des trois radiosources précitées, 
l'intensité du champ magnétique est de 1076 à 10-° Œ. 

Outre la raie d'absorption À — 21 cm dans le domaine radio on 
observe également des raies d'absorption interstellaires de certaines 
molécules. Les premières à avoir été découvertes sont les molécules 
OH. La mesure des profils et des intensités de ces raies dans la di- 
rection du centre galactique a permis de déterminer les vitesses du 


déplacement des nuages de gaz interstellaire et la concentration des 
molécules OH dans les nuages. 
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5. Masers cosmiques. Considérons maintenant les raies d’émis- 
sion des molécules dans le spectre du milieu interstellaire. Comme 
le montrent les observations dans le domaine radio, le rayonnement 
dans les raies de certaines molécules provient de très petits secteurs 
du ciel ; il est caractérisé par une température de brillance très éle- 
vée atteignant 10!° à 10!5 K. D'autre part, les largeurs des raies sont 
très petites. Ces raies appartiennent surtout à l’hydroxyle OH et à 
l’eau H,0. 

Pour expliquer l'origine de ces raies on admet que les nuages 
interstellaires sont le siège de l'effet maser, qui est le renforcement 
des raies par absorption négative (appelée autrement rayonnement 
induit). Nous avons déjà dit ($ 8) que l'absorption négative consiste 
en ce que le rayonnement incident sur un atome ou sur une mo- 
lécule provoque une transition du niveau supérieur vers un niveau 
inférieur, pendant laquelle apparaissent deux quanta au lieu d’un 
seul se déplaçant dans la même direction. Pour que l'absorption 
négative domine sur l'absorption ordinaire il faut que soit observée: 


l'inégalité 7, << n: (si l'on admet que la raie est produite par la 


transition 2 — 1). Dans ce cas l'intensité de rayonnement dans le 
sens du rayon ne diminue pas, mais augmente. 

Or, pour que l'inégalité citée soit respectée, il faut qu'il existe 
un mécanisme de pompage assurant au deuxième niveau un nombre 
de molécules assez grand, supérieur à leur nombre dans la distribu- 
tion de Balmer relative à une température infiniment grande. Un 
tel mécanisme peut être l’excitation des niveaux plus élevés par 
rayonnement dans d’autres raies avec transition spontanée ulté- 
rieure vers le deuxième niveau. 

Ecrivons l'expression de l'intensité du rayonnement issu du nua- 
ge interstellaire sur les fréquences de la raie. Soit un nuage frappé 
par un rayonnement d'intensité Z et sur son parcours l'énergie raÿon- 
nante est absorbée et émise avec les coefficients volumiques corres- 
pondants 6, et e.. Alors, l'intensité du rayonnement issu du nuage 
est 


1 1° 1% 1 Ev 1" 34.29 
v=ise “+ (ie *), (34.22) 
où {+ — 0,50 est le parcours optique du rayon dans le nuage et s,, 
son chemin géométrique. 


Compte tenu du rayonnement induit on a pour le coefficient d'ab- 
sorption volumique : 


= (#1 — — na) kv (34.23) 


où k, est le coefficient d'absorption par molécule. Nous admettrons 
que le coefficient d'émission e., est aussi proportionnel à la quantité 
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k,. Alors. en utilisant la formule 
Evy  — 
4T \ Tv d\ — lo A; 


et la relation (8.12) on trouve 
cky 
21 AñB;: ° 


En portant les expressions (34.23) et (34.24) dansla formule (34.22) 
on obtient 


Ey = lo À 


(34.24) 


J= De + Es ({—e""), (34.25) 
£2 ,,__ 81 


où l’on a tenu compte de la relation (8.5) entre les coefficients d’Ein- 
stein 4:, et B,, et où v, désigne la fréquence centrale de la raie. 

En exprimant les intensités du rayonnement JZ, et 19 par l’in- 
termédiaire des températures de brillance T, et 7% d’après la for- 
mule (18.2), et le rapport n./n,, par l'intermédiaire de la tempéra- 
ture d’excitation 7, d’après la formule 


__ hVo 
Tr É , AM, (34.26) 
Ma 7 8 
au lieu de la relation (34.25) il vient 
T,= Te NET (A—e tv). (34.27) 


La relation (34.27) est justifiée aussi bien lorsque le rôle du 
rayonnement induit est petit que lorsqu'il est grand. Si ce rôle est 
grand, c’est-à-dire si En > mr, les quantités T, et f{; sont négati- 
ves. Dans ce cas, avec la condition que | Æ | > 1, la relation (34.27) 
peut s’écrire : 


T,æ Ti el. (34.28) 


La formule (34.28) montre que pour | #4, | & 20 à 30, la tempé- 
rature de brillance atteint les mêmes valeurs énormes que celles 
qu’on obtient par observation. 

Il est facile de voir également qu’à l’aide de la formule (34.28) on 
peut expliquer une autre observation importante : l’étroitesse extré- 
me des raies spectrales. Supposons que le coefficient d'absorption 
possède un profil dopplérien, c’est-à-dire 


k, = ke” **, (34.29) 


e— 
où x = (v — v,)/Av, et Av, =?V PT est la demi-largeur dop- 
plérienne (M est la masse de la molécule et T, la température ciné- 
31—-01064 
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Lique du nuage). En tenant compte de (34.29) on trouve au lieu de 
(34.28) : 


T,æ Tipetoe-* (34.30) 


où l’on a noté {, == k5S (En — m ) . Soit Av la demi-largeur de Ja 


raie spectrale, c'est-à-dire la distance au centre de la raie à laquelle 
l'intensité ou la température de brillance qui la remplace est à peu 
près deux fois inférieure à sa valeur centrale. En utilisant la formu- 
le (34.30) on obtient pour la demi-largeur de la raie 


ne Avp 
Av & TT É (34.31) 
La demi-largeur dopplérienne Av, étant petite par suite de la peti- 
tesse de la température cinétique et la quantité £{, étant grande (di- 
sons, de l’ordre de 25), la demi-largeur de la raie Av doit en effet 
être extrêmement petite. 

En appliquant la formule (34.28) il faut tenir compte de ce qu'el- 
le n’est valable que lorsque la population du deuxième niveau est 
déterminée surtout par le mécanisme de pompage. Cependant, lors- 
que l'intensité de rayonnement dans la raie devient assez grande, ce 
rayonnement commence à intervenir fortement dans les populations 
des niveaux. Pour un tel maser (dit saturé) la croissance de la tem- 
pérature de brillance avec l'épaisseur optique est plus lente que 
d’après la formule (34.28) (plus en détail, voir [8]). 

Les observations des masers cosmiques montrent qu'ils sont dis- 
posés dans les parties extérieures d'énormes nébuleuses de gaz et 
de poussière. D’après le rayonnement maser on a tiré la conclusion 
qu’il provient des nuages de taille modeste et relativement denses 
(d’une étendue d'environ 10!% cm et d’une densité de l’ordre de 
10-18 g/cm*). On suppose que ces nuages sont des étoiles en germe. 

6. Rayonnement radio de la Métagalaxie. Jusqu'à présent nous 
n’avons parlé que du milieu interstellaire de notre Galaxie. Or, 
pour comprendre la nature du milieu interstellaire les résultats de 
l'étude des autres galaxies sont du plus grand intérêt. Ces résultats 
se fondent sur l'observation des autres galaxies aussi bien dans le 
domaine optique du spectre que dans le domaine radio (voir [9]). 

Les galaxies les plus proches de nous sont les Nuages de Magel- 
lan. On y a découvert de nombreuses nébuleuses gazeuses et les étoi- 
les chaudes qui déclenchent leur luminosité. La nébuleuse S Poisson 
d'Or est particulièrement grande, sa masse atteint probablement 
près d’un million de masses solaires. Cette nébuleuse émet un fort 
rayonnement radio dans le spectre continu d'origine thermique. 
Mais la partie principale du rayonnement radio des Nuages de Ma- 
gellan dans le spectre continu est de nature non thermique (c’est 
probablement un rayonnement synchrotron). Les observations du 
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rayonnement des Nuages de Magellan dans la raie 21 cm ont fourni 
des résultats importants. En particulier. d’après l’intensité de ce 
rayonnement on a réussi à déterminer la masse de l'hydrogène in- 
terstellaire qu'ils contiennent (environ 6-:108 Af4 dans le Grand 
Nuage et 4-10% AG, dans le Petit Nuage de Magellan). 

La galaxie M 31 (Nébuleuse d’Andromède) est également très 
proche de nous ; elle ressemble sous de nombreux rapports à la Voie 
Lactée. L'étude de sa luminosité dans la raie 21 cm a permis d’éta- 
blir la vitesse de rotation à différentes distances au centre et la dis- 
tribution de l'hydrogène interstellaire. Le rayonnement radio de la 
galaxie dans le spectre continu provient d’une région plus étendue 
que le rayonnement optique. Ceci témoigne de la présence d’une 
couronne analogue à la couronne de notre Galaxie. L’intensité du 
rayonnement varie avec la fréquence d'après la loi v”°.?, ce qui peut 
s'expliquer par le caractère synchrotron du rayonnement. 

Différents observateurs ont mesuré également des flux de rayonne- 
ment radio provenant de nombreuses autres galaxies. La quantité 
d'hydrogène interstellaire déterminée d'après le flux de rayonne- 
ment dans la raie 21 cm dépend fortement de la structure des gala- 
xies. Ce fait présente un grand intérêt du point de vue de la théorie 
de leur évolution. 

La grande majorité des galaxies émettent dans le domaine radio 
à peu près la même quantité d'énergie que la Voie Lactée. On y rap- 
porte en particulier les Nuages de Magellan et la Nébuleuse d'An- 
dromède. Cependant, la quantité d'énergie émise sur les fréquences 
radio par certaines galaxies est de quelques ordres plus grande. 
D’après l’usage ces galaxies s'appellent radiogalazies. Un exemple 
typique en est fourni par le Cygne A qui émet dans le domaine radio 
à peu près un million de fois plus d'énergie que notre Galaxie. Sur 
les photographies cette source représente une galaxie très insolite à 
double noyau. Son rayonnement dans le domaine visible du spectre 
se concentre dans les raies brillantes interdites (O0 I, O II, O III, 
Ne II, Ne III, etc.). La largeur de ces raies témoigne de mouvements 
internes à des vitesses de l’ordre de 400 km/s. Baade et Minkowski 
qui ont étudié en détail la radiosource Cygne A ont émis l’hypothèse 
qu'il s’agit d’une collision de deux galaxies. Par la suite cette hy- 
pothèse a été appliquée aussi à d’autres radiogalaxies. Ambartsou- 
mian a présenté des objections convaincantes pour la réfuter. D'a- 
près son point de vue les galaxies à double noyau subissent un proces- 
sus de division, et à une étape définie ce processus s’accompagne d’une 
forte émission radio, ainsi que de la formation d’une émission dans 
le domaine visible du spectre. 

Un autre exemple de radiogalaxie est l’objet Vierge A qui re- 
présente dans lesrayons visuels une galaxie géante de forme presque 
sphérique. Dans le spectre de son noyau on a décelé une forte raie 
d'émission À 3727 [O II] qui apparaît, comme il faut croire, dans 
sie 
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les nébuleuses de gaz de faible densité. La particularité frappante de 
cette galaxie consiste en ce que son noyau émet un jet brillant de cou- 
leur bleue. L'émission du jet est polarisée (avec un degré de polari- 
sation d'environ 30 %}), et son spectre est purement continu. On 
peut supposer que la luminosité du jet dans le domaine visible du 
spectre est identique à la luminosité de la Nébuleuse du Crabe, 
c'est-à-dire qu'elle est d’une nature synchrotron. 

Une étude détaillée des radiogalaxies montre que l'apparition 
de leur rayonnement radio est probablement liée à l’activité impé- 
tueuse de leurs noyaux. Cette activité consiste en l’éjection de la 
matière à partir du noyau, qui fait apparaître dans la galaxie des 
électrons relativistes, des nuages de gaz et des étoiles non stables. 
Il en résulte qu'on observe un fort rayonnement radio, la luminosité 
des jets bleus et des raies d'émission dans les spectres des galaxies. 

D'après les observations, en plus du rayonnement radio issu des 
galaxies isolées, il nous parvient un rayonnement radio émis par 
toute la Métagalaxie. Le trait caractéristique de ce rayonnement est 
l'indépendance de son intensité par rapport à la direction. Le rayon- 
nement mentionné a été découvert par hasard en 1965, bien que son 
existence ait été prédite vingt ans auparavant. Les observations 
réalisées sur différentes longueurs d'onde ont montré que ce rayonne- 
ment cst bien décrit par la courbe de Planck à une température d’en- 
viron 3 K. Son intensité est maximale sur une longueur d'onde de 
0,15 cm. D'habitude ce rayonnement est dit cosmologique, car on 
estime qu’il s’est conservé depuis le stade auquel l'Univers était 
plus dense et plus chaud. Mais au fur et à mesure de l'expansion de 
l'Univers, la température de son rayonnement a diminué pour attein- 
dre trois degrés absolus à l’époque actuelle. 

7. Quasars. En 1963 parmi les sources du rayonnement radio 
cosmiques on a découvert des objets qui dans les rayons visuels se 
sont avérés semblables aux étoiles. On leur a donné le nom d'objets 
quasi stellaires ou, en abrégé, quasars. Leur observation dans le do- 
maine visible du spectre et dans le domaine radio a abouti à des 
résultats du plus grand intérêt (voir [10], [11], etc.). 

Les spectres des quasars, constitués de raies brillantes sur un 
fond continu, sont particulièrement insolites. Pendant un certain 
temps on n’est pas parvenu à les identifier, mais par la suite Schmidt 
a montré que ces raies appartiennent à des atomes connus (H, Mg II, 
O III, etc.), mais sont fortement décalées vers le rouge. Si À, est la 
longueur d’onde de la raie dans un système de laboratoire et AA, 
le décalage de la raie, alors la quantité z — AA/X, obtenue pour les 
quasars est de l’ordre de l'unité. Pour le quasar le plus brillant 
3C 273, à magnitude apparente 12,8, z — 0,16. Pour de nombreux 
quasars la quantité z atteint 2 et plus. Dans le spectre de tels quasars 


la raie L, de longueur d’onde À, — 1216 À passe dans le domaine 
visuel. 
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On sait que les raies des spectres des galaxies sont également dé- 
calées vers le rouge, et ce décalage est dü à ce que les galaxies s'é- 
loignent de nous à des vitesses énormes. Il est naturel d'adopter cette 
même interprétation du décalage pour les quasars. Puisque ce déca- 
Jlage est très grand, pour déterminer la vitesse de fuite v il faut appli- 
quer la formule suivante donnée par la théorie de la Relativité: 


AA c+v e 

= SH? 4, (34.32) 
où cest la vitesse de la lumière. Pour le quasar 3C 273 on trouve 
d’après cette formule que v = 45 000 km/s. Pour un quasar à z — 2 
on obtient v — 240 000 km/s. 

D'après la loi de Hubble les vitesses avec lesquelles les galaxies 
s'éloignent de nous sont proportionnelles à leurs distances. En 
admettant que cette loi est vérifiée également pour les quasars, il 
devient possible de déterminer la distance aux quasars d’après les 
décalages des raies dans leurs spectres. À l’heure actuelle on a établi 
par cette méthode les distances d’environ un millier de quasars. Ces 
distances dites cosmologiques sont très grandes, la lumière des quasars 
met des milliards d’années pour venir jusqu’à nous. En moyenne, les 
quasars se trouvent plus loin de nous que les galaxies. 

La connaissance des distances aux quasars et de leurs magnitudes 
apparentes permet de déterminer leurs luminosités. Pour ces quanti- 
tés on obtient des valeurs énormes, de l’ordre de 1015 à 10° erg/s, 
c'est-à-dire dépassant de quelques ordres les luminosités des gala- 
xies. 

D'après les distances connues aux quasars et leurs diamètres 
angulaires on peut trouver leurs dimensions linéaires. Les diamè- 
tres angulaires de nombreux quasars ont été mesurés en fréquences 
radio. Ceci a permis d’établir que les diamètres des régions émettrices 
du rayonnement radio sont de l’ordre de 100 parsecs. 

Pour déterminer les dimensions des enveloppes dans lesquelles 
apparaissent des raies spectrales il faut suivre une voie plus com- 
pliquée. Les spectres de raies des quasars étant semblables à ceux 
des nébuleuses gazeuses, pour élucider les conditions physiques 
dans les enveloppes on peut employer les méthodes exposées au 
Chapitre V. D'après les intensités relatives des raies d'émission on 
a trouvé que dans les enveloppes des quasars T,. & 20 000 K et 
n, = 107 cm3. Les valeurs trouvées de T', et nr. peuvent être portées 
dans la formule (24.14) qui exprime l'énergie émise par l'enveloppe 
dans les raies de Balmer. Cette énergie étant connue d’après les 
observations, à l’aide de la formule citée on détermine le volume de 
l'enveloppe V. Pour le diamètre de l'enveloppe on a obtenu de cette 
façon des valeurs de l’ordre de quelques parsecs. 

Une certaine idée des dimensions des quasars est donnée par la 
découverte d’un phénomène très important, celui de la variabilité 
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de son éclat. Comme l’a montré l’analyse d'anciennes observations, 
l'éclat du quasar 3C 273 varie perceptiblement avec une période ap- 
prochée de 10 ans. Cela signifie que ses dimensions ne peuvent pas 
être supérieures à 10 années de lumière. Une telle conclusion se déduit 
du fait que le rayonnement issu simultanément de différentes parties 
d'un objet étendu nous atteint à des instants différents, c’est-à-dire 
qu’il est « étalé ». Les observations ont également enregistré des 
variations d'éclat à courte période (aussi bien dans le domaine 
optique que dans le domaine radio). On peut probablement les attri- 
buer aux explosions dans des parties isolées des quasars. 

Sur la base de ce qui vient d’être dit on admet qu’un quasar se 
compose d'un petit noyau entouré d’une enveloppe (avec un dia- 
mètre de l’ordre de 10! cm), dans laquelle apparaissent des raies 
d'émission, et d’une région étendue (avec un diamètre de l’ordre 
de 10°! cm) émettant l'énergie sur les fréquences radio. Les méca- 
nismes de l'apparition des raies d'émission sont les photo-ionisations 
et les collisions, alors que le rayonnement radio est produit par le 
déplacement des particules relativistes dans le champ magnétique. 
D'après les observations la distribution du rayonnement radio selon 
le spectre est donnée par la formule (34.9), où en moyenne nr & 0,7. 

La masse de l’enveloppe d’un quasar est déterminée d'une façon 
bien simple, puisque nous connaissons le volume de l'enveloppe V 
et la concentration électronique n.. Cette masse est de l’ordre de 105 
à 10° masses du Soleil. Il est bien plus difficile d'établir la masse 
du noyau d’un quasar, selon diverses considérations physiques elle 
doit être de deux à trois ordres plus grande que la masse de l’enveloppe. 

Si l’on admet que la masse d’un quasar est de l’ordre de 10% mas- 
ses du Soleil, alors l'énergie qui correspond à cette masse (c'est-à- 
dire calculée d’après la formule £ — Mc*) est de l’ordre de 10% ergs. 
Il est intéressant de comparer cette quantité à l'énergie émise par un 
quasar au cours de sa vie. La durée de vie des quasars peut être 
évaluée sur la base de la présence près de certains quasars des cail- 
Jots de matière autrefois éjectés par eux. Même si on admet que le 
caillot s'éloigne du quasar à la vitesse de la lumière, le temps qui 
a passé depuis l'instant de l’éjection n’est pas inférieur à un million 
d'années. Cet intervalle de temps peut justement être pris comme 
l'âge du quasar. La luminosité d’un quasar étant de l’ordre de 
10*° erg/s, pendant la durée de sa vie il doit émettre une énergie de 
l’ordre de 105 ergs. On voit que cette quantité est loin d'être une 
très petite part d’énergie, elle est équivalente à la masse au repos 
d'un quasar. 

Des tentatives d’expliquer la structure des quasars et l’origine 
des sources de leur immense énergie ont été entreprises par de nom- 
breux auteurs. Certains d’entre eux supposaient qu’un quasar présen- 
te un amas stellaire compact, où l'énergie est libérée soit par colli- 
sions des étoiles entre elles, soit par explosions des supernovae. 
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Cependant, ce point de vue ne peut pas être partagé, ne serait-ce que 
parce qu’il n’explique pas les variations d'éclat quasi périodiques 
des quasars. 

Plus naturelle semble l'opinion d’après laquelle les quasars sont 
des corps massifs unitaires, quelquefois appelés « superétoiles ». 
De tels corps peuvent se trouver en équilibre plus ou moins stable 
sous l’action de la gravitation, de la pression de rayonnement, de la 
rotation et des forces magnétiques. L'une des sources du rayonnement 
des quasars peut être l’énergie gravifique libérée par la compression. 
D'après une autre hypothèse, au centre d’un quasar se trouve un trou 
noir massif, et l’accrétion de gaz sur ce trou est responsable du 
rayonnement observé du quasar. 

Pour comprendre la nature des quasars il importe de relever que 
par de nombreuses caractéristiques ils ressemblent aux noyaux des 
galaxies actives (dites galaxies de Seyfert ou galaxies N), bien qu'ils 
les dépassent fortement en puissance du rayonnement. On peut donc 
penser que les quasars constituent une certaine étape brève dans 
l’évolution des noyaux galactiques. 

Nous avons déjà dit que du fait de leurs luminosités énormes les 
quasars sont observés à de très grandes distances. La lumière qu'ils 
rayonnent met des milliards d’années pour venir à nous, et en moyen- 
ne bien plus que dans les cas des galaxies ordinaires. Par conséquent, 
les quasars sont les témoins du passé très lointain de l'Univers. 
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CHAPITRE VII 


STRUCTURE INTERNE DES ÉTOILES 


La théorie de la structure interne des étoiles se distingue sensi- 
blement des sections de l’astrophysique théorique exposées précédem- 
ment. En premier lieu ceci est dû aux conditions physiques inhabi- 
tuelles à l’intérieur de l'étoile, caractérisées par des températures très 
élevées et de grandes densités. Le comportement de la matière et de 
l'énergie dans ces conditions n’est pas encore suffisamment élucidé. 
Aussi, la théorie des structures internes des étoiles peut-elle encore 
connaître de nombreuses surprises. 

Une autre particularité de l’intérieur stellaire consiste en ce qu’il 
ne peut pas être observé avec les moyens astrophysiques usuels. 
Les conclusions de la théorie ne peuvent donc être vérifiées que par 
des considérations indirectes et non par des mesures immédiates. Il 
est vrai qu'il est possible en principe d'obtenir une information 
directe sur les processus se déroulant à l’intérieur d’une étoile. 
Cette possibilité consiste à mesurer le flux de neutrinos issu de l'étoile. 
Grâce à leur pouvoir de pénétration énorme, ces particules s’échap- 
pent sans obstacle de l’intérieur stellaire vers l’extérieur. Mais il est 
très difficile de les capturer, et l'élaboration de l’« astronomie des 
neutrinos » ne fait que débuter. 

Le problème fondamental de la théorie de la structure interne des 
étoiles s’énonce de la façon suivante. On donne une étoile de rayon À, 
de masse 4 et de luminosité ZL, avec une composition chimique 
définie. On connaît les conditions aux limites du problème, c’est-à- 
dire les conditions dans les couches superficielles. On peut admettre 
que l'étoile se trouve à l’état stable (ce qui est vrai pour la grande 
majorité des objets). Il faut établir la distribution de la tempéra- 
ture et de la densité à l’intérieur de l'étoile. 

Toutefois, la théorie doit non seulement élucider la structure 
d'une étoile isolée, elle doit encore expliquer les différentes lois 
statistiques établies par l’examen de l’ensemble des étoiles. Voici 
parmi ces lois celles qui sont les plus importantes: 1) relation masse- 
luminosité; 2) relation spectre-luminosité, qui peut être présentée 
également comme relation luminosité-rayon. 
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Pour résoudre ce problème fondamental il faut bien entendu faire 
appel aux renseignements tirés de la physique théorique. Nous 
avons déjà dit que ces renseignements peuvent être insuffisants. 
Cependant, l’étude même de l’intérieur stellaire peut les développer. 
A titre d'exemple indiquons que la recherche des sources de l'énergie 
stellaire a contribué à la découverte des réactions nucléaires associées 
à la libération de grandes quantités d’énergie. Sans aucun doute, des 
découvertes analogues auront lieu dans l'avenir. 

La théorie de la structure interne des étoiles a franchi de nombreu- 
ses étapes dans son développement. Initialement elle n'envisageait 
que l'équilibre mécanique sous l’action de deux forces, la gravitation 
et la pression du gaz. De plus, on considérait que la pression est 
proportionnelle à un certain degré de densité. Cette théorie a trou- 
vé son achèvement dans l’ouvrage d’Emden [1]. Par la suite on 
a introduit la pression de rayonnement dans l’équation d'équilibre 
mécanique pour explorer dès lors l'équilibre radiatif de l’étoile. Les 
recherches d’Eddington [2] avaient une grande importance à cette 
étape. Cependant la question fondamentale de la théorie, celle des 
sources de l’énergie stellaire, est longtemps restée sans réponse. Ce 
n’est que dans les années 1940 qu’il a été établi que la source princi- 
pale de l’énergie stellaire réside dans les réactions nucléaires qui trans- 
forment l’hydrogène en hélium. Cette découverte a ouvert l’étape 
actuelle de la théorie. 

À cette étape l’élaboration de la théorie de la structure interne 
des étoiles est très étroitement associée au problème de l’évolution 
stellaire. Cette liaison est parfaitement naturelle, puisque la struc- 
ture d’une étoile dépend de la composition chimique; or, celle-ci 
change au cours des réactions nucléaires. 

Dans le présent chapitre la théorie de la structure interne des 
étoiles est exposée dans l’ordre de son développement. L’examen des 
étapes initiales de la théorie est très sommaire, du fait que peu des 
résultats obtenus autrefois ont gardé leur intérêt à l’époque actuelle. 


$& 35° Equation d'équilibre d’une étoile 


1. Equation d'équilibre mécanique. Admettons qu une étoile 
possède une symétrie sphérique et se trouve en équilibre sous l’action 
de la force gravifique et de la force de pression du gaz. Soient P la 
pression et p, la densité à l’intérieur de l'étoile. Ces quantités dépen- 
dent de la distance r au centre de l'étoile. 

L'équation d'équilibre sous l’action des forces indiquées (c’est-à- 
dire l’équation d'équilibre hydrostatique) s'écrit : 


dP = — gp dr, (35.1) 


où gest l’accélération de la pesanteur au point donné de l'étoile. On 
sait que dans le cas de la symétrie sphérique la quantité g est déter- 
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minée par la formule: 


Mr 


g=G +, (35.2) 


où G est la constante de la gravitation et M,, la masse contenue 
à l’intérieur d’une sphère de rayon r, c’est-à-dire 
r 
M,=4n \ or? dr. (35.3) 


0 
En portant (35.2) dans (35.1) on obtient 
dP_ __G M 


Fr 
dr r° 


D. (35.4) 


En introduisant ici l'expression de W, on aboutit à l’équation d’équi- 
libre mécanique sous la forme 
141 d r® dP ) 


r3 dr = —4nGp. (35.5) 


(35.5) est l'une des équations principales de la théorie de la 
structure interne des étoiles. 

Dans l'équation (35.5) figurent deux quantités inconnues, la 
pression P et la densité p. Nous avons déjà dit qu'à la première 
étape du développement de la théorie on admettait que ces quantités 
sont liées par la relation :j 


P = Cp", (35.6) 


où C et k sont des constantes. Une telle relation entre P et p est 
dite polytropique. Ainsi les étoiles étaient envisagées initialement 
comme des sphères de gaz polytropiques. 

A l’aide de (35.6) on trouve 


pd ET à (35.7) 
En portant (35.7) dans (35.5) et en utilisant la notation 
p"-t —u, (35.8) 
on obtient 
1  d ) du n 
CA+n)7(r + )= —4nGu", (35.9) 


où n — 1/(k — 1). La grandeur n s'appelle indice polytrope. 

L’équation (35.9) où figure la fonction inconnue w (r) peut être 
légèrement simplifiée en introduisant de nouvelles variables adimen- 
sionnelles. Posons notamment 


U —Upyÿ, Z —= hr (35.10) 
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et admettons que w, est la valeur de w au centre de l'étoile (pour 
r —0). Quant à la quantité À, choisissons-la de façon que toutes 
les constantes se conservent lorsqu'on porte (35.10) dans (35.9). 
Alors, pour calculer À on obtient la relation: 


C(1+n)À"=41Gus"", (35.11) 
et l’équation (35.9) devient: 

1 d s d nu ‘ ' 

| 24) — y". (35.12) 


Il est clair que la fonction y (x) doit satisfaire aux deux conditions 
suivantes au centre de l'étoile: 


y =; y —=0 pour x —0(. (35.13) 


L'équation (35.12) appelée équation d'Emden a joué un très grand 
rôle à la première étape de l'étude de la structure des étoiles. L’ana- 
lyse de cette équation a été entreprise par de nombreux auteurs. 
Cependant, sous une forme explicite on a réussi à obtenir une solu- 
tion de l’équation d’'Emden seulement pour trois valeurs de l’indice 
polytrope (7 — 0, 4, 5). Ces solutions avec les conditions aux limites 
(35.13) s'écrivent : 


y=i-— pour rn—=0, (35.14) 

en pour n=—1, (35.15) 

Y = — 7 pour n=5. (35.16) 
(1++-) 


Pour d’autres valeurs de » l’équation (35.12) avec les conditions 
aux limites (35.13) a été résolue numériquement. La littérature 
astrophysique (par exemple [1]) fournit des tableaux détaillés des so- 
lutions de l'équation d'Emden. 

2. Densité, pression et température interne d’une étoile. Si l’on 
admet qu’une étoile est une sphère polytropique à indice polytropi- 
que x donné, alors en utilisant la solution correspondante de l’équation 
d’Emden on peut trouver aisément la distribution de la densité, de 
la pression et de la température à l’intérieur de l'étoile. 

En partant des formules (35.8) et (35.10) on a 


p (r) = uÿy" (ar). (35.17) 


Par conséquent pour trouver la fonction p (r) il faut connaître les 
constantes u, et À. Elles se calculent en recourant aux conditions 
à la limite de l'étoile. 

Désignons par zx, la valeur de x pour r — À. La quantité 7x, 
s'obtient en partant de la condition qu'à la surface de l'étoile la 
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fonction y (x) s’annule, c'est-à-dire y (x,) = 0. En appliquant la 
deuxième des formules (35.10) à la surface de l'étoile on obtient 


z =ÀR. (35.18) 
Pour la limite de l'étoile écrivons ensuite l'équation d'équilibre 
hydrostatique. Les équations (35.1) et (35.2) entraînent 
1 dP M 
(67; (35.19) 
où M est la masse de l'étoile. En utilisant les formules (35.7), (35.8) 
ei (35.10), au lieu de (35.19) on trouve 


C(A+ ru (x)=—G+. (35.20) 


En portant dans (35.20) l'expression de C tirée de (35.11) et l'ex- 

pression de À tirée de (35.18), il vient 
… z1M 

Ainsi les quantités cherchées À et u, sont données par les formu- 
les (35.18) et (35.21). Après leur calcul, comme nous l'avons déjà 
dit, on peut établir la densité en un point quelconque de l'étoile 
d’après la formule (35.17). 

La quantité u} représente évidemment la densité au centre de 
l'étoile, c’est-à-dire p. — uÿ. En désignant par p la densité moyenne 
de l'étoile, on a 


p= (35.22) 
TZ a1R* 
La formule (35.21) peut donc se récrire sous la forme : 
Pe = — ETES p. (35.23) 


Le Tableau 55 tiré de l'ouvrage de S. Chandrasekhar [3] donne les 


valeurs des quantités z,, x°y’ (x,) et p./p pour différentes valeurs de 
l'indice polytropique n. 


Tableau 55 
Relations entre certains paramètres de l'étoile et l'indice polytrope 
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À titre d'exemple cherchons à l’aide du Tableau 55 la densité 
au centre du Soleil en adoptant #7 — 3. Puisque la densité moyenne 
du Soleil estp = 1,41 g/cmÿ, pour la densité en son centre on obtient 
o. = 54,2 p — 76,5 g/cmsi. 

La pression à l’intérieur d’une étoile peut être trouvée d’après 
la formule (35.6); à cet effet il faut calculer la quantité C qui est 
considérée comme constante, mais inconnue à l'avance. A l’aide 
des formules (35.11), (35.18) et (35.21) on a 


n—1 


4xG  R? z1M nn. 
C= ET | — PET (x) | (35.24) 


Pour la pression au centre de l'étoile on trouve 


___ 6 M 2 
Per ({+n) £ R°?y' (z1) | e (35.25) 


Pour obtenir la température à l'intérieur d'une étoile il faut 
donner l'équation d'état de la matière stellaire, qui relie entre elles 
la température, la densité et la pression. Nous admettons que l'étoi- 
le est composée d'un gaz parfait. Dans ce cas, comme équation 
d'état on a 


P— < oT, (35.26) 


où R, est la constante des gaz et , la masse moléculaire moyenne. 
D'après l’équation (35.26), à l’aide des relations (35.6) et (35.8) 

on trouve pour la température T': 
T — FR Cu. (35.27) 

à 
De la sorte, la température s'avère proportionnelle à la quantité u 


introduite ci-dessus. 
On trouve sans peine qu'au centre de l’étoile la température 


est égale à 


= HG M 9 
Te= (+n) Reg (x) R° (35.28) 
Pour le Soleil, avec n — 3 on obtient d'après la formule (35.28) : 
T,. = 2:107 kelvins (si l'on admet que u — 1). Bien entendu cette 
estimation de T., tout comme celle de p. réalisée précédemment, est 
très grossière. Cependant, nous verrons par la suite que des modè- 
les d’étoiles plus corrects, calculés sans l’hypothèse sur la dépendance 
polytropique entre la pression et la densité, conduisent aussi selon 
l’ordre aux mêmes résultats. 
3. Energie] gravifique d’une étoile. Pour une étoile qui repré- 
sente une sphère polytropique la formule déterminant l'énergie gra- 
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vifique s'obtient d’une façon fort simple. Nous désignerons l’éner- 
gie gravifique d’une étoile par £. Cette quantité est négative et numé- 
riquement égale au travail à dépenser pour éloigner toutes les 
couches de l'étoile vers l'infini, c’est-à-dire 


E=-—G\# an, (35.29) 


où l'intégration porte sur toute l'étoile. 
La formule (35.29) peut se récrire sous la forme : 


G Çç 2} GM? dr : 
E= + | Fr 2R —+ | FR (83-30) 
Sur la base des relations (35.4) et (35.7) on obtient 
; dr M, Ck _ 
G\MT =—| ape © -\#. dp*"3. (35.31) 


En procédant ici à l’intégration par parties et en appliquant les 
formules (35.5) et (35. LA on trouve 


G\mT = — an Er | pre dr = 4n — — | Pr° dr. (35.32) 
En portant 85.32) dans 20, il vient 
GM? k 
E=--—-2n7 | Prdr. (35.33) 


D'autre part, la formule (35.29) peut être transformée de la façon 
suivante : 


E=\T + dM = 4x | BdP= 12 | Prdr. (35.34) 


P 
Les formules 8 38) et (35.34) entraînent : 
GAM° k ‘ 
— — 5% 541 L (35.35) 
d'où l'on a 
3 GM= ce. 
E — rs TR . (35.36) 


Cette formule détermine justement l’énergie gravifique d’une étoile 
à indice polytropique n. 

Comme le montre la formule (35.36), l'énergie Æ n’est négative 
que pour n << 5. L'analyse de l’équation d'Emden montre que pour 
n> 5 les sphères polytropiques possèdent des rayons infiniment 
grands. 

Il convient de noter que l’énergie gravifique d’une étoile est 
liée par une relation simple à son énergie thermique. Dans le but 
d'obtenir cette relation, considérons la formule (35.34) de l’énergie 
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gravifique £ d'une étoile. Cette formule a été déduite directement de 
l'équation d'équilibre mécanique (soulignons que ceci a été fait 
sans supposer que l'étoile est une sphère polytropique). D'autre part, 
l’énergie thermique d'une étoile que nous désignerons par Q est 
donnée par la formule évidente: 


R 
O=Un Pr? dr, (3.37) 
0 


où #/, P est l'énergie thermique d’une unité de volume. En compa- 
rant entre elles les formules (35.34) et (35.37), on obtient 


E + 2Q —0. (35.38) 


La relation (35.38) est un cas particulier du théorème de viriel 
selon lequel dans un système gravifique stable l’énergie potentielle 
est égale en valeur absolue à la double énergie cinétique. En astro- 
nomie ce théorème est souvent appliqué aux systèmes stellaires. 
Dans le cas considéré d’une étoile unitaire, on entend par énergie 
cinétique d’une étoile son énergie thermique. 

A l’aide du théorème de viriel on peut obtenir sans peine l'esti- 
mation de la température interne de l'étoile. L'énergie gravifique de 
celle-ci peut s’écrire sur la base de la formule (35.29): 


GM° 


E — TVR: 


(35.39) 
où y est un facteur adimensionnel qui dépend de la structure de 
l'étoile. Quant à l'énergie thermique de celle-ci, elle peut être 
représentée par la formule: 


(35.40) 


où M/umu est le nombre de particules dans l'étoile et T, sa tempé- 
rature moyenne. En portant les deux dernières expressions dans la 
relation (35.38), il vient 


T—vHnn CM (35.41) 


En appliquant la formule (35.41) au Soleil, on trouve T = 
= 8-10 yu. Si on adopte à titre d'exemple y = %/, et u —1, on 
aura T & 1,2-107 kelvins. De la sorte, les estimations les plus 
simples montrent que les températures internes des étoiles sont 
très élevées. 

Nous avons déjà dit que l'énergie égale à E doit être débitée 
pour dissiper l’étoile dans l’espace. Or, cette énergie doit être libérée 
si la nébuleuse se comprime jusqu’à l’état d’une étoile. D'après le 
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théorème de viriel, la moitié de l’énergie libérée par la compression 
est absorbée par l’échauffement de l’étoile, tandis que l’autre moitié 
est débitée par l'étoile pour émettre le rayonnement. 

On considérait autrefois que les étoiles apparaissent à partir des 
nébuleuses et la luminosité d'une étoile pendant toute sa vie est due 
à l'énergie gravifique libérée par la compression. Or, on a établi 
par la suite que l’énergie gravifique est insuffisante pour assurer cet 
effet. 

A titre d'exemple considérons encore le Soleil. En adoptant n = 3 
on trouve d’après la formule (35.36) que l'énergie gravifique du 
Soleil est Æ — —6-10*% ergs. La luminosité du Soleil constitue 
44-1033 erg/s. 11 s'ensuit que l'énergie gravifique (plus exactement 
sa moitié) pourrait alimenter la luminosité constante du Soleil 
pendant 2,5-107 ans au plus. Or, d’après les données géologiques, la 
Terre existe depuis au moins 2-10? ans; de plus, pendant ce temps la 
luminosité du Soleil n’a pas changé notablement. Par conséquent, 
le Soleil possède des sources d'énergie bien plus puissantes que son 
énergie gravifique. 

Toutefois, pour certaines étoiles l’énergie gravifique libérée par 
compression peut représenter une importante source de leur lumino- 
sité. Parmi ces étoiles on range les naines blanches qui sont encore 
susceptibles de compression. On sait que les masses des naines blan- 
ches sont selon l’ordre de grandeur égales à celle du Soleil, tandis 
que leurs rayons constituent quelques centièmes du rayon solaire. 
L'énergie gravifique d'une naine blanche est donc de l’ordre de 
105 ergs. Or, la luminosité des naines blanches est environ cent 
fois plus faible que celle du Soleil, c'est-à-dire de l’ordre de 
1032 erg/s. La comparaison de ces chiffres montre que dans le cas de 
la compression d’une naine blanche l'énergie libérée doit être suscep- 
tible de maintenir la luminosité pendant un temps très long. Bien 
entendu ceci ne résout pas le problème des sources énergétiques réelles 
des naines blanches. 

4. Equation du bilan énergétique. Nous avons obtenu précédem- 
ment l'équation d'équilibre mécanique (35.5), une des équations 
principales de la théorie de la structure interne des étoiles. Mainte- 
nant nous allons écrire la deuxième équation principale, celle du 
bilan énergétique d’une étoile. Elle doit traduire la condition suivant 
laquelle la quantité d'énergie élaborée dans un volume élémentaire 
quelconque d’une étoile doit être égale à la quantité d’énergie pro- 
venant de ce volume. 

Soient e la quantité d'énergie élaborée par un gramme de matière 
stellaire et L,, la quantité d'énergie élaborée à l’intérieur d'une 
sphère de rayon ren 1s. On a 


L,= än | epr? dr. (35.42) 


0 
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Désignons par FH, le flux d'énergie dans la direction radiale à la 
distance r au centre de l’étoile. En partant de la condition citée 
on obtient 


&nrH, = L.. (35.43) 


L'expression de la quantité FH, est définie par le mécanisme de 
transfert d'énergie à l’intérieur de l’étoile. Les recherches ont montré 
que parmi ces mécanismes le principal est le rayonnement (bien que 
dans certains cas il faille tenir compte de la convection et de la con- 
ductivité thermique). 

Si l’on admet qu’à l’intérieur de l'étoile l'énergie est transportee 
seulement par rayonnement, on trouve d’après l’équation de transfert 
du rayonnement : 


RL Hp (35.44) 


où PR est la pression de rayonnement ; x, le coefficient d'absorption 
par unité de masse et c, la vitesse de la lumière. 
D'a près (35.43) et (35.44) 


dPR ____%P _Lr (35.45) 


dr c 4xr 


En portant (35.42) dans (35.45) on obtient 


1 d r® dPRr __ £ . 
ar (as a) ee. (35-46) 


Ceci est justement l'équation cherchée du bilan énergétique. 

En déduisant l'équation d'équilibre mécanique nous entendons 
par P la pression du gaz. Dans ce qui suit nous entendons par P la 
somme des pressions du gaz et du rayonnement. Autrement dit, nous 
admettons que 


PP; +P (35.47) 
où 
R, 2= 
P, = M oT (35.48) 
et 
Pr=—+ art. (35.49) 


Si les expressions des pressions mentionnées sont portées dans 
les équations (35.5) et (35.46), on obtient un système de deux 
équations pour le calcul de deux fonctions inconnues de r: la densi- 
te p et la température T. Les quantités &, x et u qui figurent dans 
ces équations doivent être considérées comme des fonctions connues 
de pet 7. 


32—-01064 
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95. Modèle standard d’une étoile. Avant la découverte des réac- 
tions nucléaires en tant que source d'énergie stellaire, la quantité e 
n'était pas connue. La théorie de la structure interne des étoiles 
devait donc avancer des hypothèses différentes sur cette quantité, 
dont résultaient des modèles stellaires différents. Un rôle important 
dans la théorie a été joué par le modèle proposé par Eddington. On 
lui donne ordinairement le nom de modèle d'étoile standard ou 
initial. 

Comme équations d'équilibre mécanique et du bilan énergétique 
d’une étoile prenons (35.4) et (35.45). En divisant la deuxième de ces 
équations par la première, on obtient 


dPr _ %xL, _ 
dP —4rCM, * (35.50) 


Introduisons la notation : 


Len L. (35.51) 


En portant (35.51) dans (35.50), il vient 


dr _#n (25.52) 


dP  4äxcG M 


Eddington a émis l’hypothèse qu'à l’intérieur d’une étoile 
#n = const. (35.53) 


Dans cette hypothèse, le deuxième membre tout entier de (35.52) 
est constant. Donc, en notant 


#1 L 
Face M 1 (35.54) 
on trouve d’après (35.47): 
PR = (1 — 6) P, (35.55) 
et donc 
Pc = BP. (35.56) 


On voit que si l’hypothèse (35.53) est observée, dans une étoile 
le rapport de la pression du gaz à la pression de rayonnement ne 


change pas. 
Les formules (35.48), (35.49), (35.55) et (35.56) entraînent que 


(4—B)P=+ art, ppt eT. (35.57) 
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En éliminant 7 de ces relations on obtient 
P — Cpfs3, (35.58) 


c=|[ 3 (4—$B) R4 J° 
appui ‘ 

Si l'on admet que le poids moléculaire moyen u de l'étoile est 
constant, alors la quantité C est constante elle aussi. Pour À — 1/, 
l'équation (35.58) traduit la dépendance polytropique entre P et p. 
Autrement dit, le modéle standard de l'étoile représente une sphère 
polytropique à n — 3. Par conséquent, la distribution de la densité, 
de la pression et de la température dans le modèle standard est 
donnée par les formules précitées, fondées sur la résolution de l’équa- 
tion d'Emden. En particulier, les estimations de la densité et de la 
température au centre du Soleil effectuées ci-dessus pour nr — 3 cor- 
respondent au modèle standard. 

Plus haut nous avons déterminé par la formule (35.24) la cons- 
tante C en fonction de M, R et n pour une sphère polytropique. Main- 
tenant, en utilisant cette formule, nous pouvons calculer la quanti- 
té B à l’intérieur de l'étoile. En égalant les expressions de C données 
par la formule (35.24) pour rz = 3 et par la formule (35.59), on trouve 
que la quantité B est déterminée par l'équation 


(35.59) 


1— B — CutM'B4, (35.60) 
où 
GS 
Cie ser ee (85.61) 


L'équation (35.60) montre que la part de la pression de rayonne- 
ment 1 — $ croît avec la masse de l'étoile (B — 1 lorsque M = 0 
et f —0 lorsque M — oo). 


Tableau 56 
Caractéristiques des étoiles d’après le modèle standard 
M_ | _R_ L_ T 
Etoile C7 RQ LO 1—8 Pe c 
Soleil 1,00 41,00 1,00 0,003 76,5 20-4105 
Sirius A 2,34 1,78 38,9 0,016 31,7 26-10° 
Capella A 4,18 15,9 120 0,045 0,080 5.106 


Le Tableau 56, emprunté à S. Chandrasekhar [3] consigne les 
résultats des calculs de certaines caractéristiques de trois étoiles, 
obtenues en admettant que leur structure correspond au modèle 


32% 
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standard. Pour les calculs, les valeurs de M, L, R ont été données 
et on a adopté u — f. 

En se fondant sur son modèle d’étoile, Eddington en a conclu 
à l'existence d’une dépendance entre les masses et les luminosités. 
Considérons les relations (35.54) et (35.60). En éliminant la quantité B 
de ces relations on aboutit à une relation entre les quantités M, L, 
xn et u. Admettons que les quantités xn et u sont les mêmes pour tou- 
tes les étoiles. On obtient alors la dépendance entre M et L. De 
plus, pour de petits A7, c'est-à-dire pour des valeurs de B proches de 1, 
les relations (35.54) et (35.60) donnent 


L= M, (35.62) 


et pour de grands Àf, c'est-à-dire pour de petites valeurs de B, (35.49) 
entraîne 


L= M. (35.63) 


Eddington a comparé ces conclusions théoriques avec les données 
d'observation sur les masses et les luminosités des étoiles et a établi 
qu'il existe un accord entre elles. Bien entendu, cet accord ne peut 
pas être envisagé comme une justification de la théorie considérée, 
car pour l’établir on a fait plusieurs hypothèses injustifiées, dont 
la plus importante est celle qu’à l’intérieur de l'étoile la quantité xn 
est constante. Cependant, ce qui présente de l'intérêt, c'est que dans 
ses recherches Eddington a obtenu pour la première fois à partir des 
données d'observation la dépendance entre les masses et les lumino- 
sités des étoiles. On sait que cette dépendance est l’une des relations 
fondamentales de l’astronomie stellaire. 


$ 36. Processus physiques à l’intérieur 
des étoiles 


1. Equation d'état de la matière stellaire. Au paragraphe pré- 
cédent nous avons établi grosso modo les conditions physiques à l’in- 
térieur des étoiles, c’est-à-dire évalué les valeurs de la densité, de 
la température et de la pression. Maintenant nous passerons à l’exa- 
men des processus physiques qui ont lieu dans ces conditions. Ceci 
nous permettra en particulier de déduire les expressions des para- 
mètres qui figurent dans les équations fondamentales de la théorie 
de la structure interne des étoiles. 

Les résultats donnés (par exemple, la formule (35.27)) entraînent 
qu'avec la profondeur la température de l'étoile enregistre une 
augmentation importante. Ceci définit une forte ionisation des 
atomes à l’intérieur de l’étoile. On sait (voir $ 13) que le rapport du 
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nombre d’atomes ionisés 7 * au nombre d’atomes neutres n, est donné 
par la formule: 


: 3 AN 
np, = 2m LT (36.1) 


ni Si h° 


où %X, est l'énergie d’ionisation depuis l’état fondamental. Le rapport 
du nombre d’atomes ionisés s fois au nombre d’atomes ionisés s — 1 
fois est donné par une formule analogue. La formule (36.1) montre 
q ue le degré d’ionisation dépend notablement du quotient X,/AT et, 
grosso modo, les atomes passent au stade d’ionisation suivant lorsque 
ce quotient devient de l’ordre de l'unité. Les atomes légers qui 
possèdent de faibles énergies d’arrachement du dernier électron (en 
particulier, l'hydrogène et l’hélium) deviennent donc déjà complète- 
ment ionisés dans les couches superficielles de l’étoile. Et à mesure 
qu'on pénètre en profondeur dans l'étoile. un nombre de plus en plus 
grand d'électrons se détachent des atomes lourds. 

De la sorte, le gaz à l’intérieur de l'étoile, qui se présente sous 
forme de plasma à haute température. se compose d’un grand nom- 
bre d’électrons libres. de noyaux « nus » des atomes légers et d’atomes 
lourds privés d’une partie notable de leurs nuages électroniques. 
Cette composition du gaz à l’intérieur de l'étoile doit être prise en 
considération pour déduire l'équation d'état du gaz, et notamment, 
pour déterminer son poids moléculaire moyen. 

En examinant les atmosphères stellaires nous avons utilisé comme 
équation d'état de la matière l’équation d'état d’un gaz parfait 
ordinaire. On aurait pu penser qu’en s’enfonçant dans l'étoile le 
gaz cesse d’être parfait, puisque sa densité enregistre un fort accrois- 
sement. Or, en réalité l’ionisation presque totale des atomes entraîne 
une diminution brusque des dimensions des particules (depuis les 
dimensions des atomes de l’ordre de 10-* cm à des dimensions des 
noyaux de l’ordre de 10-% cm). Il en résulte qu'à l’intérieur de 
l'étoile le gaz reste également parfait, c’est-à-dire que son équation 
d'état peut s’écrire: 

P = nkKT, (36.2) 


où n est le nombre de particules dans 1 cm°. En passant ici de la 
concentration #7 à la densité p à l’aide de Ia relation 


— __P 
MH ? 


(36.3) 
où Lu est la masse moléculaire moyenne et my, la masse d’un atome 
d'hydrogène, au lieu de (36.2) on obtient 


k 
HmH 


P = 


PT, (36.4) 
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c'est-à-dire une équation qui coïncide avec l'équation (35.26) déjà 
utilisée (du fait que R, — k/mwx). 

La quantité u qui figure dans l'équation d’état (36.4) est d'un 
grand intérêt pour la théorie de la structure interne des étoiles. 
Cherchons cette quantité en appliquant la formule (36.3) et en 
tenant compte du fait que la densité p est définie surtout par les 
atomes. tandis que la concentration n est déterminée aussi bien par 
les atomes que par les électrons libres. A titre de première approxi- 
mation considérons qu'à l’intérieur de l'étoile tous les atomes sont 
complètement ionisés. 

Supposons d’abord que l'étoile se compose d’un seul élément de 
numéro atomique Z et de masse atomique À. Puisque dans le cas 
d'une ionisation complète chaque atome compte Z électrons libres, 
on a 


— _P 5 
= RE (1 + 2). (36.5) 


Pour la quantité u on obtient donc 


= TZ - (36.6) 


La formule (36.6) donne u = !/, pour l'hydrogène, pu = {/; 
pour l’hélium, up = 2 pour d’autres éléments. Ainsi, la masse molé- 
culaire moyenne à l’intérieur des étoiles varie dans des limites 
relativement restreintes. Cependant, même de faibles différences 
dans la quantité u sont très importantes. Ceci est dû au fait que 
d'après la formule (35.28) la température est proportionnelle à ui; 
or, la quantité d'énergie libérée dans les réactions nucléaires dépend 
très fortement de la température. 

En fait une étoile se compose d’un mélange de différents éléments. 
Pour obtenir dans ce cas la formule de 1 désignons par x la fraction 
gravimétrique de l'élément de numéro atomique Z, c'est-à-dire 
admettons qu à un gramme de matière stellaire il correspond 
x, grammes d’atomes de l'élément donné. Maintenant, pour la quanti- 
té n on trouve: 


n= HE (1+2), (36.7) 


où la sommation s'effectue sur tous les éléments. En portant (36.7) 
dans (36.3), il vient 
1 


————. (36.8) 
D + +2) 


U — 
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Soient X la fraction gravimétrique de l'hydrogène, Ÿ, la fraction 
gravimétrique de l’hélium et 1 — X — Y, la fraction gravimétrique 
des autres éléments. Alors, au lieu de (36.8) on obtient 


4 
2X+ VHS (1—X—T) 
ou 
= 5 (36.10) 
HT GX+FY+E2 


Nous avons déjà dit que la formule (36.10) n'est vérifiée que 
pour une ionisation totale des atomes au point donné de l’étoile. Si 
l’on ne peut pas admettre que l'ionisation est totale, alors dans la 
formule (36.8) il faut écrire au lieu de Z le nombre d'électrons arrachés 
à l'atome. Ce nombre peut être déterminé à l’aide de la formule 
d'ionisation (36.1). 

2. Dégénérescence du gaz. A mesure qu’on s'enfonce dans l'étoile 
la croissance de la température s'accompagne d’une augmentation de 
la densité. Celle-ci est particulièrement forte dans les couches exter- 
nes des étoiles avec une grande accélération de la pesanteur à la 
surface (en particulier, dans les naines blanches). Dans ce cas, 
à l’intérieur des étoiles peuvent exister des régions où le gaz est 
dégénéré, c'est-à-dire ne vérifie pas les lois de la statistique classi- 
que. En plus de l’équation d'état (36.4) il faut donc disposer de 
l'équation d'état du gaz dégénéré. 

Considérons le gaz composé d'électrons libres. On sait qu’un tel 
gaz respecte la statistique de Fermi-Dirac, valable pour les particu- 
les jouissant de deux propriétés : 1) les particules sont indiscernables ; 
2) chaque cellule de l’espace de phase ne peut pas contenir plus de 
deux particules. D'après la statistique indiquée le nombre d'électrons 


libres avec des impulsions allant de p à p + dp est donné par la 
formule 


dn= PB 5 2, (36.11) 
De 2mRT +1 


où la quantité D est déterminée en partant de la condition que le 
nombre total d'électrons libres dans une unité de volume est donné, 
c'est-à-dire : 


ne= + | —5 —. (36.12) 
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Pour déduire l’équation d'état du gaz électronique il faut écrire 
l'expression de la pression. Si les vitesses des particules sont petites 
devant celles de la lumière, on a 


2 ( p° . 
P.=—+ \ — dne (36.13) 
ou d’après (36.11) 
___ _8n à p* dp . 
P, — 3mhS ( pe (36.14) 
0 De 2mRkT +1 


En éliminant la quantité D des relations (36.12) et (36.14) on 
peut obtenir la dépendance entre P,, n, et T, c'est-à-dire l'équation 
d'état du gaz cherchée. 

Supposons d’abord que D 5 1. Alors des relations (36.12) et 
(36.14) on tire: 


__ 2(2amkT)9/2 1 
re (1 — +... ), (36.15) 
 2@nmkT) 1! 1 
Po TT 1 — +). (36.16) 
Il s'ensuit approximativement 
1 % 
Pe=nkT (1+-55 +...) (36.17) 
et 
__ 2(2rnmkT)5/" . 
D — — ne (36.18) 


On voit que l'équation d'état (36.17) se distingue peu de l'équa- 
tion d'état d’un gaz parfait ordinaire. Par conséquent, dans le cas 
considéré, le gaz est faiblement dégénéré. Si la quantité D est très 
grande, la dégénérescence peut être négligée. Ceci revient à négliger 
l'unité dans le dénominateur de la formule (36.11) et signifie qu'on 
passe de la statistique quantique à la statistique classique. 

Mais si la quantité D est petite, c’est-à-dire si 


2 (2nmkT)9/= «1, (36.19) 


hne 


le gaz est fortement dégénéré. Et la dégénérescence est d'autant plus 
grande que la température est plus basse et la densité plus élevée. 
Pour des estimations numériques il faut tenir compte de ce que 
D = 5:10 T“/?/n, et que le gaz est fortement dégénéré lorsque 
D € 1. Les températures à l’intérieur des étoiles étant très élevées, 
cette inégalité n'est réalisée que lorsque les densités sont très grandes. 
Par exemple, pour T & 10° kelvins il faut que n, > 10*$ cm. 
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L'équation d’état d’un gaz électronique fortement dégénéré peut 
se déduire également des relations (36.12) et (36.14). Supposons 
d'abord que T = 0. Dans ce cas d’après la statistique classique tou- 
tes les particules se trouvent dans la cellule de l’espace de phase 
d'’impulsion p = 0, et par conséquent la pression du gaz est nulle. 
Or. en réalité les électrons obéissent au principe de Pauli qui n'admet 
pas plus de deux particules dans chaque cellule. Donc. à T = 0, les: 
électrons occupent toutes les cellules avec des impulsions allant 
de p = 0 jusqu’à un certain Ph, et la pression du gazest différente 
de zéro. 

Dans notre cas, au lieu de (36.11)on a 


dn, = FE (36.20) 


et on trouve à partir des relations (36.12) et (36.14): 


Pmax 


8 9 8 3 
re = ( p°dp = — Pinax: (36.21) 
0 
8x 8 
T 5 
Pen | PÉAP = om Pix. (86-22) 
0 
En portant Prnax de (36.21) dans (36.22), il vient 
1 3 \2/3 R° 
Pe=g (+) ni. (36.23) 


Nous avons obtenu l'équation d'état du gaz électronique com- 
plètement dégénéré. Bien que pour la déduire on ait adopté 7 = 0, 
elle est néanmoins vraie, avec une grande précision pour des tem- 
pératures satisfaisant à l'inégalité D € 1. Ceci résulte du fait que 
pour de petits D les formules (36.12) et (36.14) conduisent à l'équa- 
tion (36.23) à facteur du deuxième membre égal à 

20 fn \*/3 473 
+5 (5) D. 
Ainsi. plus D est petit, c'est-à-dire plus la dégénérescence est forte. 
plus l’équation d’état (36.23) est précise. Insistons sur le fait que la 
température ne figure pas dans cette équation, bien qu'elle puisse 
être très élevée. 

Pour déduire l'équation (36.23) nous avons fait appel à la formule 
de la pression (36.13), qui est justifiée seulement dans le cas des. 
vitesses des particules petites devant la vitesse de la lumière. Cela 
signifie que l'équation (36.23) concerne un gaz non relativiste. Tou- 
tefois, il s'ensuit de la formule (36.21) qu'avec l’augmentation de la 
concentration des électrons libres leur impulsion maximale croit, 
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donc les vitesses peuvent aussi devenir proches de celles de la lumière. 
Aussi devons-nous obtenir une équation d'état du gaz électronique 
qui convienne également à ce cas. 

Si les particules peuvent avoir des vitesses proches de celle de la 
lumière. alors au lieu de x formule ce 13) il faut écrire 


P,= | —2— ne. (36.24) 
VE "mèc 
En portant ici l'expression (36.20) on obtient 
8 Pmax , 
P,= 81 ( nn (36.25) 


ou, après l'intégration. 
P,=— un TR (x (2r2—3) Vi+x + Barcsh x), (36.26) 


où l’on a introduit la notation z = Pmax/MC. 
La formule (36.21) peut maintenant s’écrire : 


8nmcs 
= sd. (36.27) 

Les relations (36.26) et (36.27) représentent l'équation d’état du 
gaz électronique complètement dégénéré sous forme paramétrique. 
Cette équation est vraie pour des vitesses quelconques des élec- 
trons. 

Si x< 1, les relations (36.26) et (36.27) conduisent à l’équa- 
tion (36.23) obtenue précédemment pour un gaz non relativiste. Mais 
si z > 1, alors les relations citées entraînent 


1 3 \1/3 ; 
Per (=) ch nés. (36.28) 


Ceci est l'équation d'état d’un gaz électronique relativiste complé- 
tement dégénéré. 

En égalant les valeurs de P, données par les formules (36.23) et 
(36.28) on peut déterminer la valeur limite de 7#,, qui sépare la 
région du gaz non relativiste de celle du gaz relativiste. Cette valeur 
de n, est de l’ordre de 10°° cm. Par conséquent, pour n,.< 10°° cm” 
le gaz dégénéré est non relativiste et pour nr, > 10° cm", il est 
relativiste. Les formules (36.26) et (36.27) couvrent aussi bien ces 
deux cas que la région intermédiaire qui se trouve entre eux. 

3. Transfert d’énergie à l’intérieur d’une étoile. Nous avons dé- 
jà noté que dans le transfert d'énergie à l'intérieur d’une étoile un 
rôle important revient au rayonnement. Il convient donc d'établir 
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dans quels processus l'énergie rayonnante est absorbée à l'intérieur 
de l’étoile. Comme dans la photosphère les principaux processus en 
cause sont les suivants: 1) transitions des électrons des états liés aux 
états libres, c’est-à-dire photo-ionisation ; 2) transitions des électrons 
des états libres aux états libres ; 3) diffusion du rayonnement par les 
électrons libres. 

Les températures à l’intérieur d'une étoile étant très élevées, les 
atomes légers (en particulier, l'hydrogène et l'hélium) sont comple- 
tement ionisés. 11 s'ensuit que l’absorption du rayonnement liée à la 
photo-ionisation des atomes ne peut être réalisée que par les atomes 
lourds. Les atomes lourds étant également privés d’une part impor- 
tante de leurs électrons. on peut les considérer approximativement 
comme hydrogénoïdes. Le coefficient d'absorption dü à la photo-ioni- 
sation des atomes d'hydrogène est donné par la formule (5.8) du pre- 
mier chapitre. On écrit également d'une façon analogue le coefficient 
d'absorption défini par la photo-ionisation des atomes hydrogénoïdes 


93706 Z° 4 = Xi 
ppt TE 2 Ha 1 Liv LRT 9 
ER 75 chm CAmkTP Ie KT 2 me", (36.29) 
2=10 


où Z, est la charge efficace d'un ion. 

Les transitions libre-libre ont lieu surtout dans le champ des 
noyaux d'hydrogène et d’hélium. Le coefficient d'absorption défini 
par ces transitions vaut: 


2316622 Ev 


= Tr ©, 
Ÿ 3 V3chm(2nmkT)? v° 


(36.30) 


# 
Pour Z, = 1, c’est-à-dire pour l'hydrogène, on obtient d’après cette 
formule la formule (5.10) du premier chapitre. 
Le coefficient de diffusion par les électrons libres est donné, 
comme on le sait, par la formule 


Ce = NeOp = ne). (36.31) 


mc 


Dans l'équation (35.46), quiexprime le bilan énergétique de l’étoi- 
le, figure le coefficient d'absorption moyen x par unité de masse. 
Les expressions des coefficients d'absorption volumiques indiquées 
ci-dessus doivent donc être moyennées selon la fréquence et il faut 
utiliser la relation a = xp. 

Le coefficient d'absorption moyen des atomes d'hydrogène a déjà 
été défini au premier chapitre, il est donné par la formule (5.34). 
Cette formule est également applicable aux atomes hydrogénoïdes. 
En partant de cette formule on peut obtenir l'expression suivante 
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des coefficients d'absorption dus aux photo-ionisations et aux tran- 
sitions libre-libre respectivement : 


"—2,4 _X1 nen* 80e°h°Z; Ca _ 36.3 
#2 KT p n° VBc(2nm)s: (AT) 2) 
et 
4” — nen* 8065127? £ | (36 33) 


P  n°V3c(2nm)s2 (KT) 


Ici g désigne la valeur moyenne du facteur de Gaunt. 

Les quantités nr, et n* qui figurent dans les formules (36.32) et 
(36.33) dépendent de la densité et de la composition chimique. 
Comme dans ce qui précède, soient ZX Ja fraction gravimétrique 
d'hydrogène et Y, la fraction gravimétrique d'hélium. Le nombre 
d'électrons libres dans 4 cm° produits par ionisation de l’hydrogène 
et de l’hélium est égal respectivement à Xp/mx et Yp/2mn. On 
peut admettre que l’ionisation des éléments lourds donne {/, À (1 — 


—X — Y)—£= électrons libres dans 1 cm®. La concentration totale 


AMH 
des électrons libres est donc 
ne= (1+X) L. (36.34) 


La quantité n* qui figure dans la formule (36.32) représente la 
concentration des atomes de l’élément donné au stade d'’ionisation 
qui suit celui dans lequel se trouvent les ions absorbants. Evidem- 
ment, en chaque point de l’étoile l'absorption est assurée essentielle- 
ment par les atomes qui se trouvent à un stade défini d'ionisation. 
Nous avons déjà dit que poun ce stade d’ionisation la quantité 7,/AT 
doit être de l’ordre de l'unité. On peut admettre que la quantité n* 
est égale approximativement à la concentration de tous les atomes 
de l'élément considéré, c’est-à-dire égale à la fraction gravimétrique 
de cet élément multipliée par p/Amy. En sommant les quantités 
n*Z? pour tous les atomes lourds et en adoptant pour Z?/A une certaine 
valeur moyenne, on obtient la quantité (1 — X — Y)-E ©. Bien 
entendu ce calcul est assez grossier. 

La quantité 7 * qui figure dans la formule (36.33) est la concentra- 
tion des atomes ionisés d'hydrogène ou d'hélium. Pour l’hydrogène 
la quantité n*‘Z?est égale à Xp/mx, et pour l’hélium, à Yp/my. La 
somme de ces quantités est égale à (X + Y) LR. 

En tenant compte de ce qui vient d’être dit, au lieu des formu- 
les (36.32) et (36.33) on obtient 


x'=Ctg(1+X)(1—X—-Y) (36.35) 
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et 
= Ce (+ X)(X + Y) (36.36) 


où C’ et C” sont des constantes. 

Les formules (36.35) et (36.36) sont obtenues en moyennant les 
coefficients d'absorption selon la fréquence pour une fonction 
de poids représentant l'intensité de Planck. Mais d'habitude les 
coefficients d'absorption moyens se calculent d'après la formule 
de Rosseland. Cependant dans ce cas-là aussi on obtient des formules 
qui ressemblent aux formules (36.35) et (36.36). La seule différence 
entre elles réside dans les coefficients numériques. Par exemple, dans 
l'ouvrage de Schwarzschild [4] l’auteur donne pour les moyennes de 
Rosseland les expressions suivantes: 


x'=4,3.105 L(1+X)A—-X—Y) ES, (36.37) 
#" =3,7.102g (14 X)(X+Y)E. (36.38) 


Ici t est le facteur dit de guillotine (de l’ordre de l'unité). 

Le coefficient de diffusion par les électrons libres calculé d’a- 
près la formule (36.31) ne dépend pas de la fréquence. En posant 
5, —= %.p et en utilisant la formule (36.34), on obtient 


ke pu (1H X) = 0,2(1+ X). (36.39) 


Les formules (36.37) à (36.39) déterminent les coefficients d’ab- 
sorption moyens en fonction de la composition chimique, de Ja 
densité et de la température. Ces formules permettent de conclure 
que le principal responsable de l'absorption de l'énergie rayonnante 
à l'intérieur des étoiles est la photo-ionisation. L'apport des transi- 
tions libre-libre n'est notable que dans le cas où la teneur relative 
en hydrogène et hélium est élevée. La diffusion de la lumière par 
les électrons libres présente un grand intérêt dans le cas de faibles 
densités et de températures élevées. 

Outre le rayonnement, la conductivité thermique joue un certain 
rôle dans le transfert d'énergie à l’intérieur des étoiles. La quantité 
d'énergie thermique à l’intérieur des étoiles dépasse même la quanti- 
té d'énergie rayonnante. Cependant, le rôle du rayonnement est 
quand même plus grand que celui de la conductivité thermique, car la 
vitesse et le libre parcours sont bien plus grands pour les photons que 
pour les électrons. En chaque point de l’étoile l’énergie thermique 
se transforme en énergie rayonnante et inversement (lors de l’absorp- 
tion et de l'émission des photons), et l'énergie est transportée 
surtout lorsqu'elle se trouve sous forme d'énergie rayonnante. Mais 
dans certains cas il faut encore prendre en considération le transfert 
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d'énergie par conductivité thermique électronique. Le rôle relatif de 
celle-ci croît avec l'augmentation de la densité. Ce rôle est particu- 
lièrement grand dans le cas des naines blanches. car le gaz électronique 
y subit une dégénérescence. Il en est ainsi du fait que dans un gaz 
dégénéré tous les états inférieurs sont occupés et le parcours libre 
d’un électron devient très grand. 

Lorsque nous avons examiné la photosphère du Soleil. nous 
avons étudié la convection (au $ 15), qui est encore un mécanisme 
de transfert d'énergie. Dans les couches superficielles des étoiles le 
rôle du transfert convectif peut être important. L'application du 
critère (15.10) du Chapitre III a montré que dans certaines parties 
à l’intérieur des étoiles l'équilibre radiatif peut devenir instable et 
déclencher la convection. Si la puissance des sources d'énergie croît 
sensiblement en s’approchant du centre, l’étoile doit posséder un 
noyau convectif. Dans ce cas l’équation (35.46) qui exprime Ja 
condition du bilan énergétique doit être modifiée en conséquence. 

4. Réactions nucléaires comme source de l’énergie stellaire. En 
recherchant les sources de l'énergie stellaire. on a depuis longtemps 
émis l’idée que de grandes quantités d'énergie peuvent être élaborées 
par des réactions nucléaires. Supposons que dansune certaine réaction 
il se forme un noyau dont la masse est plus petite d’une quantité 
AM que la somme des masses des noyaux participant à la réaction. 
Alors, d’après le principe d’Einstein, qui établit l’équivalence de la 
masse et de l’énergie, une telle réaction libère une énergie 


AE = c’AM, (36.40) 


où cest la vitesse de la lumière. 

Les réactions nucléaires qui transforment l'hydrogène en hélium 
jouent le rôle principal dans l'émission de l'énergie à l'intérieur 
d’une étoile. On sait que la masse atomique de l'hydrogène est 
égale à 1,008 et la masse atomique de l’hélium, à 4,003 (en unités 
d'oxygène). Lorsqu'un atome d’hélium se forme à partir de quatre 
atomes d'hydrogène, il se libère une énergie qui correspond à peu 
près à 0,7 % de la masse. Par conséquent. une étoile composée 
initialement d'hydrogène doit libérer lors de la transformation 
d'hydrogène en hélium une énergie 


AE #& 6-10 M, (36.41) 


où M est la masse de l'étoile. En particulier, pour le Soleil on a 
AE % 105? ergs. Cette énergie peut assurer le rayonnement du 
Soleil avec sa luminosité actuelle pendant 10!1 ans, c'est-à-dire 
assez longtemps du point de vue des idées modernes sur les délais de 
vie des étoiles. L'hydrogène est transformé en hélium à l'intérieur 
des étoiles selon deux cycles de réactions: le cycle proton-proton 
et le cycle de carbone. 
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La branche principale du cycle proton-proton, dit aussi cycle 

d'hydrogène, se compose de trois réactions 
1) 2H+HIH —+ Het v (0,42 MeV), 
2) 2H+2H — SHe+y, 
3) SHe+SHe —+ 4He+1H+IH. 

Nous voyons que d’abord. lors de la collision de deux protons, 
il se forme un deutéron (noyau de l'hydrogène lourd). un positron 
et un neutrino. Le positron fusionne aussitôt avec un électron quel- 
conque et disparaît avec lui en émettant deux quanta y. Le neutrino 
sort sans obstacle de l'étoile en emportant avec lui une certaine 
partie d'énergie libérée. Ensuite le deutéron qui vient de se former 
fusionne avec un proton quelconque pour faire apparaître un noyau 
de “He et émettre un quantum y. Enfin, la collision de deux parti- 
cules “He donne naissance à un noyau d'hélium “He (particule a) et 
à deux protons. 

Comme le montrent les estimations, de tous les noyaux d'hélium 
qui apparaissent dans le cycle d'hydrogène 80 % environ sont pro- 
duits par sa branche principale. Les autres 20 % donnent deux 
branches latérales dans lesquelles, au lieu de la dernière des réac- 
tions précitées, a d’abord lieu la réaction avec formation de béryl- 
lium : 


SHe+tHe —+ ’Be+. 
Ensuite dans la première branche latérale, qui domine sensiblement. 
la deuxième, se déroulent les réactions: 
Bebe” —+ Liv (E,=0,86 MeV), 
Li 1H — 4He+itHe, 
et dans la deuxième, les réactions: 
‘Be+21H — 4B+%, 
B —+ SBetet+v (Emax=14 MeV), 
8Be —+ ‘He+tHe. 
Le cycle du carbone, appelé également cycle de Bethe, compte 
six réactions : 
4) 22CHL1H —+ N+y, 
2) 15N —+ 15CLet+v (Emax= 1,2 MeV), 
3) C++ IH — UN+Y, 
4) MNHIH —+ 150+, 
5) 150 —+ 1Ntet+tv (Emax= 1,7 MeV), 
6) N—+1H + 12C + 4He, 


Dans ce cycle le carbone joue le rôle de catalyseur. 
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Pour toutes les réactions mentionnées, liées à l’émission d’un neu- 
trino, on indique entre parenthèses l'énergie qu'emporte ce dernier. 
De plus, par Æ, on entend l'énergie discrète et par Emax, la Valeur 
maximale de l'énergie dans le cas du spectre énergétique continu 
du neutrino. 

La quantité d'énergie libérée par la formation d'un noyau d’hé- 
lium dans le cycle d'hydrogène est de 4,2:10- erg et dans le cycle 
du carbone, 4,0-10-° erg. La différence entre ces chiffres s'explique 
par le fait que dans le deuxième cycle (celui du carbone) l'énergie 
emportée par un neutrino est plus grande que dans le premier (cycle 
d'hydrogène). 

Pour déterminer la quantité d'énergie élaborée par un gramme 
de matière en une seconde (dans ce qui précède cette quantité a été 
notée €) il faut connaître les sections efficaces des réactions nucléai- 
res. Le calcul théorique de ces sections tient compte du fait que les 
forces de cohésion nucléaires agissent seulement à des distances qui 
ne dépassent pas selon l’ordre 10-!° cm, alors que d’après la loi de 
Coulomb les noyaux se repoussent à des distances plus grandes. Si 
les noyaux qui entrent en collision ont des charges Z,e et Z.e, alors 
à une distance r entre eux l'énergie de répulsion est Z,Z.e*/r, et leur 
énergie cinétique moyenne est égale à 3 AT. Aussi, pour que la bar- 
rière de Coulomb (pour r & 10-! cm) soit surmontée par la plupart 
des noyaux, il faut que la température soit de l’ordre de T & 5 x 
X 105 Z,72. Puisqu'une telle température est trop élevée même pour 
l'intérieur des étoiles, les noyaux franchissent en réalité la barrière 
de Coulomb par «effet tunnel », c’est-à-dire grâce à la probabilité 
définie pour que la barrière soit franchie par une particule d’énergie 
inférieure à la grandeur de la barrière. 

Les sections efficaces des réactions nucléaires ont été établies 
théoriquement et expérimentalement (voir, par exemple, [5] et [6]). 
Il en a résulté pour le cycle proton-proton 


, 1 108 \2/3 3,8 10° }7 
e = 2,5.106pX° (+) e TT), (36.42) 
et pour le cycle du carbone 
9 199 10° 118 
e=9.5.10%pXXçx (5) e 152,0() (36.43) 


Ici X est la fraction gravimétrique de l'hydrogène ; X cn, la fraction 
gravimétrique du carbone et de l’azote. 

Pour des intervalles de températures définis les formules (36.42) 
et (36.43) peuvent se mettre sous une forme plus simple. Par exemple, 
pour des températures de 3-10 à 2-10° kelvins, au lieu de (36.42) 
on a 


e — 9-10-S0X2T4, (36.44) 
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et pour des températures proches de 2-10° kelvins, au lieu de (36.43) 
on obtient 


e— 3.107150pX XX TA. (36.45) 


Les expressions du type (36.44) et (36.45) s'’emploient pour des cal- 
culs approchés. 

Ces formules montrent que pour le cycle du carbone la quantité € 
croît avec la température plus vite que pour le cycle proton-proton. 
Pour des températures d'environ 15 à 20 millions de kelvins les deux 
formules de e donnent à peu près les mêmes résultats. A des tempé- 
ratures plus basses, le rôle principal dans l'élaboration de l'énergie 
revient au cycle proton-proton, et à des températures plus élevées, au 
cycle du carbone. 

Outre les réactions nucléaires examinées ci-dessus, dans les- 
quelles l’hydrogène se transforme en hélium, l’intérieur des étoiles 
peut également être le siège d’autres réactions. A des températures 
de l’ordre de 108 kelvins la plus importante est la réaction qui trans- 
forme l’hélium en carbone (on l'appelle chaîne 3x) 


3tHe — 1°C+%. 


L'énergie libérée par cette réaction se calcule d’après la formule 


e—10 pr ( 5)" (36.46) 


où Y est la fraction gravimétrique de l’hélium. 

Les formules indiquées de la quantité e ont une grande importan- 
ce pour l’astrophysique, car les réactions nucléaires sont la source 
principale de l'énergie stellaire. 

Il faut également noter qu’au cours des réactions nucléaires cer- 
tains noyaux atomiques se transforment en d’autres noyaux, c'est-à- 
dire qu'on observe la synthèse des éléments chimiques (synthèse 
nucléaire). Nous en avons déjà rencontré des exemples: l'hydrogène 
se transforme en hélium, l’hélium, en carbone. A des températures 
de l’ordre de 10 kelvins les étoiles sont également le siège de la syn- 
thèse d’atomes plus complexes dans les réactions 


12CL4He —+ 160 +, 

160 4He —+ %Ne—+ y, 

*0Ne+ ‘He —+ 2Mg+. 
Des températures plus élevées déclenchent également des réactions 
entre les noyaux des éléments lourds, par exemple: 

12CHL12C —+ 25NaiH, 160160 — 3254 y. 

La physique nucléaire détermine les sections efficaces de nombreuses 
réactions qui se déroulent dans les étoiles. Les processus de la syn- 
33—01064 
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thèse nucléaire expliquent la composition chimique non seulement 
des étoiles mais encore du milieu interstellaire, puisque la matière 
est éjectée en grande quantité par les étoiles dans l’espace interstel- 
laire. 


$S 37. Structure et évolution des étoiles 


1. Equations fondamentales Au $ 35 nous avons écrit les équa- 
tions fondamentales de la théorie de la structure interne des étoiles 
((35.5) et (35.46)). La première d’entre elles exprime la condition 
d’équilibre mécanique et la deuxième, la condition du bilan éner- 
gétique. Ensuite on a établi comment les paramètres figurant dans 
ces équations dépendent des conditions physiques à l’intérieur de 
l'étoile. Ceci permet d'obtenir les solutions des équations citées sans 
aucune des suppositions supplémentaires caractéristiques de la pre- 
mière étape de l'élaboration de la théorie. 

Les équations fondamentales de la structure interne des étoiles 
peuvent s’écrire sous la forme du système d'équations suivant: 


= (37.1) 
EL —=4nr°p, (37.2) 
Lip, er. 
Se — 4nr?ep. (37.4) 


Il est évident qu'en portant (37.2) dans (37.1) on obtient l’équa- 
tion (35.5) et en portant (37.4) dans (37.3), l'équation (35.46). 

La pression P qui figure dans l’équation (37.1) est la somme de la 
pression du gaz et de la pression du rayonnement. À l’aide de l’équa- 
tion d’état d’un gaz et de la loi de Stefan-Boltzmann la pression P 
est exprimée à travers la température 7, la densité p et le poids mo- 
léculaire moyen u. À son tour la quantité u est définie par la don- 
née de la composition chimique. Par la formule (36.10) elle est ex- 
primée à l’aide de la fraction gravimétrique de l'hydrogène X et de 
l'hélium Y. 

Le coefficient d'absorption moyen x et la quantité d'énergie éla- 
borée e sont également exprimés à l’aide de p, T, X et Y. Les for- 
mules correspondantes ont été données au paragraphe précédent. 

De la sorte, le système de quatre équations donné ci-dessus (37.1)- 
(37.4) sert à calculer quatre fonctions inconnues: M,, L,, p et T. 
Les quantités X et Y qui figurent dans ce système sont considérées 
comme données. 
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Au système d'équations cité il convient encore d'ajouter les 
conditions aux limites. Evidemment, au centre {de l'étoile on a: 


M, =0, L, =0 pour r —0, (37.5) 
et à la limite de l'étoile : 


p = 0, T — 0 pour Fr — R. (37.6) 


Toutefois, il faut tenir compte du fait que certaines formules justi- 
fiées pour les couches internes de l'étoile (en particulier, les expres- 
sions de x et u) sont inapplicables aux couches superficielles. En 
effet, en déduisant ces formules nous avons supposé que le gaz est 
fortement ionisé, alors que dans les couches superficielles l’ionisa- 
tion du gaz est faible. Aussi, les résultats auxquels peut aboutir 
l'application des équations mentionnées et des conditions aux limi- 
tes (37.6) à toute l'étoile peuvent être incertains. Un moyen plus 
correct pour résoudre le problème consiste à déterminer la structure 
des couches superficielles sur la base de la théorie des photosphères 
et à résoudre les équations données avec les conditions aux limites 
découlant des données sur la structure de la photosphère. 

Le système d'équations (37.1)-(37.4) avec les conditions aux li- 
mites indiquées et pour des valeurs données de X et Ÿ détermine 
entièrement la structure de l'étoile. En résolvant ce système on 
trouve également les valeurs des quantités M, et L, pour r —R, 
c'est-à-dire la masse de l’étoile 4 et la luminosité L. En réalité, pour 
chaque étoile les valeurs de M et ZL sont données. Le problème de la 
détermination de la structure d'une étoile consiste donc non seule- 
ment à résoudre le système précité, mais encore à choisir les valeurs 
convenables de X et Y. 

Toutefois, à l’intérieur de l’étoile la composition chimique peut 
être très différente et, par conséquent, les quantités X et Y peuvent 
l'être elles aussi. Pour cette raison le problème de la recherche de la 
structure d’une étoile n’est pas déterminé. La diversité dans la com- 
position chimique à des profondeurs différentes est due à la varia- 
tion de la vitesse des réactions nucléaires lors du passage d’un point 
de l'étoile à un autre: cette vitesse est d'autant plus grande que p 
et 7 sont plus élevées. L'intérieur des étoiles peut donc comporter 
des régions où l'hydrogène est entièrement ou partiellement brülé. 
Pour établir des modèles théoriques il faut tenir compte de tous ces 
faits. Par conséquent, la théorie de la structure interne des étoiles 
est inséparable du problème de leur évolution. 

2. Méthodes de calcul des modèles stellaires. Nous avons vu dans 
ce qui précède que la résolution du problème de la structure interne 
des étoiles se ramène à l’intégration du système d’équations diffé- 
rentielles (37.1)-(37.4) dans les conditions aux limites (37.5) et 
(37.6). Cette intégration est réalisée numériquement sur ordinateur. 


33° 
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On en tire des modèles théoriques des étoiles. Nous allons donner 
maintenant une description sommaire des méthodes employées pour 
leur calcul. 

L'intégration des équations indiquées peut débuter à partir du 
centre de l'étoile. Puisque pour r — 0 on ne connaît que deux des 
fonctions cherchées (Af, — 0 et L, — 0), il faut donner également en 
ce point les valeurs de la pression et de la température. Pour de pe- 
tits r la solution des équations peut s’obtenir sous la forme d’une 
série. En se bornant aux termes de l’ordre r°, on a 


M,=<+ apr, (37.7) 
4 
L,=- peer, (37.8) 
P=P,— _ nGpër?, (37.9) 
#cEcPE 2 
T = Te pers , (37.10) 


où l'indice c désigne les valeurs des quantités au centre de l'étoile. 
Pour passer des petits aux grands r il faut recourir à l'intégration 
numérique des équations. Elle prend fin lorsque la densité et la 
température atteignent leurs valeurs à la surface de l'étoile (po — 0 
et T — 0). De plus, on obtient des valeurs définies de la masse de 
l'étoile M, sa luminosité ZL et son rayon À. Toutefois un tel modèle 
peut différer sensiblement des étoiles réelles, c'est-à-dire ne pas sa- 
tisfaire aux relations « masse-luminosité » et « spectre-luminosité ». 
Pour éliminer la divergence il faut choisir des valeurs de Pet T. 
plus appropriées. Si ceci ne donne pas non plus de bons résultats, il 
faut changer la composition chimique adoptée. 

L'intégration du système d'équations (37.1)-(37.4) peut débuter 
également à partir de la surface de l’étoile. Pour les couches exter- 
nes de celle-ci, tout comme pour sa région centrale, on peut obtenir 
la solution sous une forme analytique. Elle est fondée sur le fait 
que les couches externes ne possèdent pas de sources d'énergie ct 
que la part de la masse de l’étoile qu’elles représentent n’est guère 
importante. On peut donc admettre que dans ces couches M, — M 
et L, — L. Par conséquent, nous devons déterminer seulement la 
variation de la température et de la pression en fonction de r. 

En divisant (37.1) par (37.3) et en utilisant la permanence de la 
masse et de la luminosité on trouve 


dP 16n1G ac M _ 
ST = RL 1 (37.11) 
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D'après (36.37) et (36.38) le coefficient d'absorption x qui figure 
ici peut s’écrire 


H = Yo FU » (37.12) 


où x, = const. En portant (37.12) dans (37.11), en appliquant l’équa- 
tion d'état (36.4) et en procédant à l'intégration, on obtient 


G4nGMacR*_ my72 
Sul TIT/E, (37.13) 
La formule (37.13) lie la pression à la température. Pour obtenir 

la relation entre la température et la profondeur il faut porter les 

expressions (37.12), (37.13) et (36.4) dans l’équation (37.3). Après 
cela on intègre pour obtenir 


4GMu [1 1 
= (5). (37.14) 


P?— 


En passant des couches externes de l'étoile aux couches internes, 
on détermine la structure interne de l'étoile par intégration numé- 
rique des équations (37.1)-(37.4), et en particulier, on trouve notam- 
ment les valeurs de la densité et de la température en son centre 
(c'est-à-dire les quantités p. et T.). Cependant, ce genre d'intégration 
peut nous conduire à une profondeur déterminée à des conditions 
qui imposeront la modification des équations de départ. Un exemple 
peut en être fourni par la croissance rapide de la densité qui conduit à 
la dégénérescence du gaz. Dans ce cas l'équation (36.4) doit être rem- 
placée par les équations d’état du gaz dégénéré, données au paragraphe 
précédent. Comme un autre exemple indiquons l'apparition de la 
convection, déclenchée par l'accroissement rapide de la température. 
1 s'ensuit qu’au lieu du transfert d'énergie radiatif, il faut envisager 
le transfert de l'énergie par convection. Notons encore qu’à une 
certaine profondeur toute la masse donnée de l'étoile peut s'avérer 
épuisée. [Il faut alors modifier la composition chimique adoptée. 
Celle-ci doit être également modifiée lorsque le centre est atteint 
avant que toute la masse ou toute la luminosité ne soient épuisées. 

Pour les étoiles à structure complexe l'intégration des équations 
mentionnées est plus commode à partir de la surface qu’à partir du 
centre. Cependant, dans la pratique, lors du calcul d’un seul et même 
modèle, l'intégration est ordinairement menée aussi bien à partir 
de la surface qu’à partir du centre pour assembler les deux solutions 
à une profondeur déterminée (c’est-à-dire atteindre à cette profon- 
deur la continuité de toutes les fonctions cherchées). 

Pour résoudre les équations (37.1)-(37.4), outre la « méthode 
d'assemblage » décrite on a également proposé la « méthode des dif- 
férences » qui a trouvé une application assez large. Dans cette métho- 
de tout l'intervalle d'intégration est divisé en un grand nombre de 
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petits intervalles, et les quantités cherchées sont considérées comme 
des valeurs des fonctions inconnues aux points de division, alors que 
les différentielles qui figurent dans les équations de départ sont rem- 
placées par les différences correspondantes. Il en résulte que le pro- 
blème se ramène à la résolution d’un système d'équations algé- 
briques de degré élevé. Pour la commodité des calculs au lieu de la 
variable indépendante r on utilise la masse comprise dans une sphè- 
re de rayon 7, et on fait également d’autres transformations de va- 
riables. L'application de la méthode des différences impose l’utili- 
sation d'ordinateurs puissants. 

L'établissement du modèle d'une étoile donnée est lié à une in- 
détermination due à un certain arbitraire dans le choix de la com- 
position chimique. Aussi dans le calcul des modèles tient-on compte 
de l’évolution probable de l'étoile. Dans ces conditions on admet 
généralement qu'à l’état initial la composition chimique de l'étoile 
est homogène, sa teneur en hydrogène étant élevée mais diminuant 
par suite des réactions nucléaires. La diminution de la quantité X 
avec le temps peut s’écrire sous une forme générale : 


= jp. T, À). (37.15) 


La diminution de la quantité X modifie également les quantités 
u, x, &. [1 en résulte une modification de la structure stellaire. Après 
le calcul du modèle de l'étoile à l’état initial pour la valeur de X 
adoptée (pour l’instant { — 0), on peut calculer le modèle de l'étoile 
pour l'instant {,, avec des valeurs de X obtenues d’après la formu- 
le (37.15) pour chaque point de l'étoile. D'une façon analogue on 
peut calculer également le modèle de l'étoile pour l'instant suivant 
t,, etc. C’est ainsi qu’on détermine la séquence évolutive des modèles 
stellaires. 

Dans les calculs mentionnés la masse de l'étoile est considérée 
comme constante, alors qu’on calcule la luminosité et le rayon. 
Puisqu'il existe déjà un grand nombre de modèles calculés, aucun 
besoin n’est de refaire tout le travail pour un nouveau modèle. On 
peut prendre comme première approximation un modèle déjà cal- 
culé avec des paramètres proches et effectuer le calcul par la métho- 
de des itérations. Cette méthode est particulièrement commode pour 
déterminer l’évolution d’une étoile. Dans ce cas le calcul du modèle 
pour un moment donné peut faire appel au modèle relatif au moment 
précédent. La plupart des modèles stellaires sont calculés précisé- 
ment de cette façon. 

3. Modèles stellaires. Les méthodes décrites pour le calcul des 
modèles d'étoiles ont été appliquées à des étoiles de types diffé- 
rents. Nous allons indiquer quelques-uns des résultats obtenus, en 
les puisant surtout dans l'ouvrage de M. Schwarzschild [4]. 
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Dans les étoiles de la partie supérieure de la séquence principale 
le plus grand rôle dans l’élaboration de l’énergie revient au cycle 
de carbone. Dans les parties centrales de ces étoiles le transfert 
d'énergie est réalisé par convection et dans les parties extérieures, 
par rayonnement. Le noyau convectif de l’étoile comporte toutes 
les sources d'énergie et une fraction notable de la masse. 


Tableau 57 
Caractéristiques des étoiles de la partie supérieure de la séquence principale 
M L R 
MG lg LG Ê RO IETe | Spectre Te | Pe 
10 3,477 0,559 4,350 B1 2,16-107 7,80 
5 2,463 0,379 4,188 B5 2 ,36- 107 19,5 
2,9 1,327 0,202 3,991 A2 1,98-107 48,3 


Le Tableau 57 consigne les résultats du calcul des modèles d’étoi- 
les des classes spectrales B et A. Pour les calculs on a admis que la 
composition chimique ne change pas avec la profondeur. On a éga- 
lement supposé que la teneur en hydrogène et en hélium est la mé- 
me pour toutes les étoiles (X — 0,90; Y — 0,09). Les calculs ont 
été effectués pour des étoiles de masses égales à 10,5 et 2,5 masses du 
Soleil. Pour chaque étoile on a ainsi déterminé la luminosité Z, le 
rayon À? et la température effective T., ainsi que la densité p. et 
la température T, au centre. 

Pour comparer la théorie aux observations les résultats des cal- 
culs ont été portés sur des diagrammes masse-luminosité et spectre- 
luminosité. Il s’est avéré que les points qui correspondent aux modèé- 
les calculés se rangent très près des courbes moyennes construites 
sur la base des données d'observation. Ceci peut être considéré com- 
me justification de la théorie. 

Parmi les étoiles de la partie inférieure de la séquence principale 
l’étude a porté surtout sur le Soleil. Les modèles du Soleil ont été 
établis pour une composition chimique aussi bien homogène qu’in 
homogène. Les résultats des calculs de l’un des modèles sont portés 
dans le Tableau 58, qui donne les valeurs des quantités physiques 
principales en fonction de la distance r au centre. 

Le tableau montre qu’à l’approche du centre du Soleil la quanti- 
te À décroit. Ceci s'explique par la consommation de l'hydrogène 
dans les parties centrales de l'étoile au cours de l'évolution. 

Les données indiquées pour le Soleil correspondent à son état 
actuel. Pour le Soleil on a déterminé la variation de la luminosité 
et du rayon non seulement dans le passé, mais aussi dans l'avenir. 
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Tableau 58 
Modèle du Soleil à l’état contemporain 
M L 

— | a | _ x | 1g P | 1e T | \g p 

0 0 0 0,494 17,351 7,165 +2,128 
0,1 0,073 0,396 0,611 17,135 7,102 +1,932 
0,2 0,337 | 0,909 | 0,723 16,667 6,974 1,561 
0,3 0,626 0,994 0,744 16,072 6,823 —+1,109 
0,4 0,818 1,000 0,744 15,432 6,676 0,616 
0,5 0,919 1,000 0,744 14,788 6,535 +-0,113 
0,6 0,967 1,000 0,744 14,144 6,397 —0, 
0,7 0,988 1,000 0,744 13,489 6,256 — 0,907 
0,8 0,996 1,000 0,744 12,792 6.103 —1,451 
0,9 0,999 1,000 0,744 11,898 5,782 — 2,204 
1,0 1,000 1,000 0,744 — — — 


Bien entendu on ne saurait faire entièrement foi à ces résultats, mais 
ils présentent un certain intérêt. 

La justesse du modèle calculé peut être vérifiée par la mesure du 
flux de neutrinos provenant du Soleil. Ces particules se forment par 
réactions nucléaires dans la région centrale du Soleil; leur pouvoir 
de pénétration étant énorme, elles traversent sans obstacles les cou- 
ches externes. Par conséquent, d’après le flux de neutrinos observé 
on peut directement juger de la puissance des réactions nucléaires 
et de la température au centre du Soleil. Les neutrinos passant à 
travers toute l'épaisseur de la Terre sans être absorbés, il est extre- 
mement difficile de les déceler. Toutefois, en 1967, sous la direction 
de Davis on a construit une installation puissante qui permet de deé- 
tecter les neutrinos d’après les réactions qu'ils provoquent. Pen- 
dant plusieurs années l'installation n’a pas donné de résultats dé- 
finis, mais finalement on est quand même parvenu à enregistrer les 
neutrinos solaires, et il s’est avéré que le flux observé est à peu près 
trois fois inférieur à la valeur théorique. 

La difficulté essentielle de l'expérience de Davis consistait en 
ce que son installation ne détectait que les neutrinos dont l'énergie 
est supérieure à 0,82 MeV. Donc l'expérience permettait d’enregis- 
trer non pas tous les neutrinos solaires, mais seulement une partie 
d’entre eux, produite dans la branche latérale du cycle d'hydrogène 
où se déroule une réaction avec la participation du bore. Or, les 
estimations montrent que la quantité des neutrinos de bore est des 
dizaines de fois inférieure au flux total des neutrinos solaires. Ce- 
pendant, la réaction avec la participation du bore dépend sensible- 
ment de la température, et par conséquent la température observée 
s'est avérée inférieure à sa valeur théorique de 10 à 15 % seulement. 
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Pour l'instant on n’a pas encore élucidé la cause de cette divergence : 
est-elle due aux défauts de la théorie ou à ceux de l'expérience ? 

Dans les étoiles de la partie inférieure de la séquence principale 
la source d'énergie essentielle est le cycle proton-proton. Ces étoiles 
ne possèdent pas de noyau convectif, mais elles ont une zone convec- 
tive extérieure dont l’épaisseur dépend sensiblement de la masse 
de l'étoile. Indiquons à titre d'exemple les caractéristiques calculées 
de l'étoile Castor C de la classe spectrale M0. Avec une certaine 
composition chimique (X — 0,70; Y — 0,27) on a obtenu pour la 
température et la densité au centre les valeurs T, — 8,9-10° K; 
pe — 76 g/cm et avec une autre composition (X — 0,90 ; Y — 0,09), 
les valeurs TT. — 7,8-109 K ; p. — 81 g/cm3. On voit que les condi- 
tions physiques à l’intérieur de ces étoiles dépendent faiblement de 
la composition chimique adoptée. 

Disons encore quelques mots de la structure des géantes rouges. 
D'après les calculs elle est très complexe. A l’intérieur de l'étoile 
se trouve un noyau isotherme très petit où l'hydrogène a été com- 
plètement brûlé. Ce noyau est entouré d’une couche mince qui éla- 
bore l’énergie lors des réactions nucléaires. Ensuite vient la zone 
en équilibre radiatif, suivie d’une zone convective très étendue. Le 
rayon du noyau est d'environ 0,001 de rayon de l'étoile, et dans ce 
noyau la densité est de l'ordre de 105 g/cm$. Par conséquent, le 
noyau ressemble à une naine blanche. La température du noyau est 
de l’ordre de 40 millions de kelvins, tandis que celle de la zone 
convective n’atteint qu'une centaine de milliers de kelvins, et cette 
chute de la température se produit sur une petite partie du rayon. 
Le calcul des modèles des géantes rouges est assez difficile, surtout 
par suite de la région de transition entre le noyau et la zone convec- 
tive, si bien que nos renseignements sur la structure de ces étoiles 
ne sont pas très sûrs. 

&. Equation d’évolution d’une étoile. La méthode de calcul des 
modèles stellaires exposée ci-dessus est fondée sur l'hypothèse qu'à 
chaque instant l'étoile est stable. Autrement dit, l’évolution d’une 
étoile est vue comme un passage par une suite d'états d'équilibre. 
Or, une telle méthode doit être considérée comme approximati- 
ve. En effet, au lieu des équations d'équilibre de l'étoile il faut en- 
visager à chaque instant l’équation d'évolution de l’étoile, qui décrit 
les modifications de celle-ci avec le temps. Dans les équations d'évo- 
lution toutes les quantités cherchées dépendent de la distance r au 
centre et du temps #, et ces équations elles-mêmes sont des équations 
à dérivées partielles. 

Les calculs montrent que l'équilibre mécanique d’une étoile 
s'établit bien plus vite que le bilan énergétique. On peut donc laisser 
inchangées les équations (37.1) et (37.2) qui expriment les conditions 
d'équilibre mécanique, mais en y substituant cependant des déri- 
vées partielles aux dérivées ordinaires. Mais pour obtenir les équa- 
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tions qui remplacent l’équation du bilan énergétique, au lieu de la 
quantité æe il faut écrire dans l'équation (37.4) la somme 

) Ra OV 

T7 (== T)—P+- : 

où V est le volume spécifique. Le deuxième terme de cette somme 

représente la diminution de l’énergie libérée par unité de masse par 

suite du chauffage et le troisième, son augmentation à la suite de la 

compression. Puisque V — 1/p, le dernier terme de la somme peut 


s'écrire également sous la forme _ æ. Au lieu de (37.4) on a donc 
1 ôLr 0 [Resp), P_ & 
4nr?p or — & ot ( u! T)+ p° 9e e (37.16) 


De la sorte, comme équation d'évolution d’une étoile on obtient les 
équations (37.1)-(37.3), dans lesquelles d/dr est remplacé par à/6r, 
ainsi que l'équation (37.16). 

Une question se pose, à savoir: dans quels cas l'équation d’évo- 
lution d'une étoile peut-elle être remplacée par les équations d’équi- 
libre et dans quels cas est-ce impossible ? Evidemment, pour répon- 
dre à cette question une grande importance revient à la détermina- 
tion du temps moyen pendant lequel l'énergie élaborée à l’intérieur 
d’une étoile sort à l’extérieur. Si ce temps est petit devant celui pen- 
dant lequel la puissance de la source d'énergie change perceptible- 
ment, la substitution mentionnée est possible, mais si tel n’est pas 
le cas, elle est impossible. 

Pour établir le temps moyen nécessaire pour que l'énergie quitte 
l'étoile il faut diviser la quantite d'énergie à l’intérieur de l'étoile 
par la quantité d'énergie qui sort de l'étoile par unité de temps, 
c’est-à-dire par la luminosité. Sur la base du théorème de viriel, 
l’énergie qui se trouve à l’intérieur de l’étoile (thermique et rayon- 
nante) est égale selon l’ordre de grandeur à la valeur absolue de 
l'énergie gravifique. Pour des estimations grossières nous pouvons 
considérer une étoile comme une sphère polytropique et utiliser pour 
son énergie gravifique la formule (35.36). Dans ce cas la détermina- 
tion du temps moyen de la sortie de l’énergie hors de l'étoile conduit 
aux résultats suivants: 


pour le Soleil tt —2:107 ans; 
pour une étoile B0O] + —105»; 

» » AO t — 10° >»; 

» » KO ë£ — 5.107»; 

» » MO ot — 2.108». 


Une étude détaillée du processus de diffusion du rayonnement à 
l’intérieur d’une étoile rend également possible le calcul du temps 
moyen de la sortie de l’énergie élaborée en un point quelconque, 
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c'est-à-dire de la quantité t (r). En particulier, le temps moyen de 
la sortie de l’énergie élaborée au centre du Soleil est égal à £ (0) — 
= G-10° ans. 

On voit que pour que l'énergie sorte d’une étoile à l'extérieur il 
faut des intervalles de temps énormes. Mais les variations notables 
de la puissance des sources énergétiques à l’intérieur de l'étoile sont 
aussi très lentes. Donc, l’idée de l’évolution d’une étoile comme 
une succession d'états d'équilibre est en quelque mesure justifiée. 
Cependant, si à l’intérieur d’une étoile certaines sources d'énergie 
succèdent rapidement à d’autres sources, il faut alors recourir aux 
équations d’évolution. C’est aussi le cas lorsqu'on étudie les premiè- 
res étapes précoces de l’évolution stellaire. A cet effet il faut égale- 
ment rejeter la condition d'équilibre mécanique adoptée précédem- 
ment. 

5. Structure des naines blanches. On sait que les naines blan- 
ches occupent l’angle gauche inférieur du diagramme spectre-lumi- 
nosité, c'est-à-dire qu’elles possèdent des luminosités très faibles et 
des températures superficielles très élevées. Il s'ensuit directement 
que les rayons des naines blanches sont très petits (de l'ordre d’un 
centième du rayon du Soleil). Certaines naines blanches font partie 
des systèmes binaires, ce qui rend possible en principe la détermina- 
tion de leurs masses. Les masses ont été déterminées pour trois nai- 
nes blanches et se sont avérées proches de celle du Soleil. En partant 
de ces données on peut conclure que les naines blanches possèdent 
des densités énormes, en moyenne de l’ordre de 106 g/cm, alors que 
les concentrations moyennes sont de l’ordre de 10% cm3. 

Des densités aussi grandes font penser que dans ces objets le gaz 
peut subir une dégénérescence. Appliquons aux naines blanches 
l'inégalité (36.19) qui est la condition de la dégénérescence d’un 
gaz. Pour les électrons (pour nr, & 10% et T & 10°) le premier mem- 
bre de cette inégalité est de l’ordre de 10-$ et pour les protons, de 
l’ordre de 10° (pour les autres noyaux atomiques il est encore plus 
grand). Par conséquent, à l’intérieur des naines blanches le gaz élec- 
tronique est dégénéré, tandis que le gaz de noyaux ne l’est pas. 

La pression du gaz à l’intérieur d’une étoile se compose de la 
pression des électrons libres et de la pression des noyaux atomiques, 
c'est-à-dire 

Ps =P, + P,. (37.17) 

Mais la pression du gaz électronique dégénéré dépasse sensible- 
ment la pression du gaz non dégénéré des noyaux, c’est-à-dire que 
P,> P,, car dans le premier cas les particules occupent des ni- 
veaux énergétiques en moyenne plus élevés que dans le deuxième. 

On montre également sans peine que dans les conditions des nai- 
nes blanches la pression du gaz est considérablement plus grande que 
la pression de rayonnement. On peut donc admettre que la pression 
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totale P à l’intérieur des naines blanches est égale à la pression du 
gaz électronique dégénéré. 

Nous avons vu dans ce qui précède que dans l’équation d'état 
du gaz électronique fortement dégénéré figurent seulement la pres- 
sion et la densité, tandis que la température n’y figure pas. Cela 
signifie que la distribution de la pression et de la densité à l’inté- 
rieur d’une naine blanche peut être calculée seulement d’après l’équa- 
tion d'état et l'équation d'équilibre mécanique, sans qu'il soit né- 
cessaire d'examiner l'équation du bilan énergétique. Par consé- 
quent, la structure d'une naine blanche se détermine d’une façon 
bien plus simple et plus sûre que celle des autres étoiles. 

Prenons d’abord pour P l'expression (36.23), c'est-à-dire con- 
sidérons que le gaz électronique dégénéré est non relativiste. En 
posant nr. — p/u.mn l'équation d'état (36.23) peut se récrire 


P = Cp°/\, (37.18) 
où 
1 3 12/3 hk3 
Cr) ram (87.19) 


et la quantité u. est d’après (36.34) 


___ 2 
be TE 
L'équation (37.18) représente une relation polytropique entre P et 
p. Les naines blanches considérées sont donc des sphères polytropiques 


pour lesquelles À — D , et par suite n — +. La distribution de 


P et de p à l'intérieur de l'étoile se calcule dans ce cas d'après la 
théorie d'Emden exposée ci-dessus. 

I1 convient pourtant de signaler une particularité notable des 
naines blanches. Dans la théorie d’Emden la constante C est consi- 
dérée à l’avance comme inconnue et ce n’est qu’ensuite qu'elle est 
exprimée à l’aide de M, R et n par la formule (35.24). Or, dans le 
cas des naines blanches la quantité C est donnée par la formule (37.19). 
Comme les expressions de C indiquées doivent être égales entre elles, 
nous aboutissons à la conclusion que la masse et le rayon d’une naine 


blanche sont liés entre eux. Notamment, on tire de (35.24) pour 


n — ) et de (37.19) : 


5 
2,8.109 y MG \1/3 
R= (-£) | (37.21) 

La relation (37.21) montre que la masse d'une naine blanche est 
d'autant plus grande que sa densité moyenne est élevée. 

Comme nous l'avons déjà dit, l’équation d'état (37.18) n'est 
justifiée que pour les électrons dont les vitesses sont petites devant 
la vitesse de la lumière. Cela signifie que les résultats précités se 
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rapportent seulement aux naines blanches à densités relativement 
faibles, c’est-à-dire aux masses relativement petites. Une théorie 
générale des naines blanches a été établie par S. Chandrasekhar 
(voir [3]) qui a utilisé les relations (36.26) et (36.27) comme équation 
d'état du gaz dégénéré électronique. 

Ces relations peuvent s'écrire: 


P = Af(x),, p =Br, (37.22) 
où 
__ amftci ___ 8nuempmcs 
A = ETS B — 35 (37.23) 
et 
f(x) = zx (2x —3) V1 +12+ 3arcsh x. (37.24) 


En portant l'expression (37.22) dans l’équation d'équilibre mé- 
canique (35.5) on obtient l'équation suivante pour le calcul du para- 
mètre zx: 


Al dr &{\__ - 
Fe ge (5 TE) = —416Bs. (37.25) 
On trouve sans peine que 
1 df(z) _g dVr+1 
gr 8 —. (37.26) 


En introduisant la notation V x° + 1 = y on a donc au lieu de 
l'équation (37.25): 
1 d (re dy \ nGB° 


a alex DE. (37.27) 


I] est clair qu’à l’équation (37.27) il faut ajouter les conditions 
aux limites suivantes: 


dy 


———0 pour r =0, (37.28 
dr ) 
=, = pour r=R. (37.29) 


De la sorte, la solution de l'équation différentielle du deuxième 
ordre doit satisfaire à trois conditions aux limites. Il doit donc exis- 
ter une certaine relation entre les paramètres figurant dans l’équa- 
tion et les conditions aux limites. Ceci conduit à la relation entre la 
masse et le rayon d’une naine blanche. 

Chandrasekhar a obtenu la relation mentionnée sous la forme du 
Tableau 59 qui consigne les valeurs de la masse, du rayon et de la 
densité moyenne d’une étoile. Le tableau est établi pour u, = 1. 
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Tableau 59 
Relation entre la masse et le rayon des naines blanches 


M _ 3 M _ 3 
MS R, cm p, £/cm M5 R, cm p. /cm 
5,75 0 co 2,95 4,51-10° 4,04 405 
2,91 4,13-108 3,70-10° 2,45 14,72-10° 2,29.40° 
5,32 5,44 - 108 4,957 -10? 2,02 1,93 - 10? 14,34-10° 
4,87 7,69-108 5,08: 109 4,62 2,15-10° 7,70: 104 
4,33 9,92.4108 2,10-4105 0,88 2,719-10? 1,92-104 
3,94 1,29.409 7,90-105 0 co 0 


Si la quantité u. diffère de l'unité, les valeurs de 47 doivent être 


multipliées par u:°. les valeurs de R par ue! et les valeurs de p par 
Le. 

En résolvant les équations (37.27) on a également obtenu la quan- 
tité y, et donc aussi les quantités p et P sous forme de fonctions de 
r pour différentes valeurs de M. Ainsi, pour chaque masse :l existe 
un rayon et une structure stellaire propres. 

Pour de petites masses, la relation entre M et R donnée par le 
Tableau 59 se transforme en relation (37.21). Avec l'augmentation 
de M cette relation s'écarte de la relation (37.21). Cependant, la 
masse d’une étoile composée de gaz dégénéré ne peut pas être aussi 
grande voulue. Cette affirmation importante est facile à démontrer. 
Lorsque la densité moyenne d’une étoile croît, l'équation d'état d’un 
gaz se transforme en équation (36.28) qui peut s’écrire: 


P = Cp“, (37.30) 


| 3 11/3 ch ; 
Cr) Ge (37-31) 


Par conséquent, d’après sa structure une naine blanche s'approche 
de la sphère polytropique pour laquelle z=—3. Le calcul de la quantité 
C pour r = 3 d’après la formule (35.24) révèle que cette quantité 
ne dépend que de M et ne dépend pas de À. En égalant les expres- 
sions de C données par les formules (35.24) et (37.31), on obtient 
pour la masse une valeur égale à 


M = 5,75u;°Mo. (37.32) 


Cette valeur de la masse, appelée limite de Chandrasekhar, corres- 
pond au cas où p —+ oo et R —+ 0. 


& 37] STRUCTURE ET ÉVOLUTION DES £TOILES 597 


Le résultat le plus important de la théorie des naines blanches est 
la relation obtenue pour ces dernières entre les masses et les rayons. 
La comparaison de la théorie avec les observations présente un grand 
intérêt, mais les données d'observation sont malheureusement très 
peu nombreuses. A l'heure actuelle on connaît les masses de trois 
naines blanches seulement : 0,98 MG, pour Sirius B; 0,65 MG pour 
Procyon B et 0,45 M4 pour 40 Eridan B. Toutes ces étoiles font par- 
tie des systèmes binaires et leurs masses sont déterminées d'après 
les lois de Kepler. Le rayon d’une étoile se calcule, comme on le sait, 
d'après la magnitude absolue et la température superficielle établie 
d'après la forme du spectre. Malheureusement. le rayon du satellite 
de Sirius est difficile à trouver par suite de la forte influence sur 
son spectre du rayonnement de Sirius lui-même. Les rayons du sa- 
tellite de Procyonet de 40 Eridan B sont égaux à 0,010 RG et 0,016R6 
respectivement. La comparaison des données d'observation avec les 
résultats des calculs donnés dans le Tableau 59 montre qu'ils s’ac- 
cordent bien. Pour la quantité u. qui figure dans la relation théo- 
rique entre M et R on obtient des valeurs proches de 2. La quantité 
u. étant liée à la fraction gravimétrique de l’hydrogène ZX par la 
formule (37.20), cela signifie qu'il y a très peu d'hydrogène dans les 
naines blanches. Plus loin nous verrons qu'on aboutit à la même 
conclusion en examinant les luminosités des naines blanches. 

Il convient encore de dire que les observations des naines blan- 
ches permettent d'obtenir directement la quantité M/R. Ce calcul est 
fondé sur la mesure du décalage des raies spectrales vers le rouge qui 
se produit lorsque le rayonnement sort du champ gravifique de l’étoi- 
le. On sait que la valeur du « décalage rouge » est donnée par la for- 
mule : 

GM 

Ah=die : (37.33) 
exprimée en vitesses elle peut atteindre une valeur de l’ordre de 
100 km/s pour les naines blanches. Bien entendu, pour les étoiles 
unitaires il est impossible de séparer le décalage vers le rouge du 
déplacement dopplérien dû au mouvement de l'étoile, mais cette 
séparation est possible pour les étoiles doubles. Les quantités M/R 
obtenues pour de nombreuses naines blanches fournissent des infor- 
mations supplémentaires pour la vérification de la théorie. 

Dans la théorie exposée des naines blanches on a supposé que 
le gaz électronique est dégénéré dans toute l'étoile. En fait il n’est 
pas bien entendu dégénéré dans les couches superficielles. Cependant, 
l'enveloppe de gaz non dégénéré possède une masse très faible et dans 
la théorie de l'équilibre mécanique de l'étoile on peut la négliger. 
Ceci s'explique par le fait que dans les couches superficielles d'une 
naine blanche l’accélération de la pesanteur est très grande, si bien 
qu'avec la profondeur la température et la densité augmentent ra- 
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pidement [d’après les formules (4.48) et (4.49) du Premier chapitre, 
le gradient de température est proportionnel à g, et p — T*]. Le 
gaz électronique devient donc dégénéré à des distances relativement 
petites de la surface de l'étoile. Les calculs montrent que la dégé- 
nérescence survient dans les couches à température de l’ordre de quel- 
ques millions de kelvins. Par la suite la température ne croît prati- 
quement plus en raison de l’énorme conductivité thermique du gaz 
électronique dégénéré. De la sorte, on peut admettre qu’une naine 
blanche se compose d’un noyau dégénéré isotherme entouré d’une 
fine enveloppe de gaz non dégénéré. 

En connaissant la distribution de la température et de la densité 
à l’intérieur d’une naine blanche. nous pouvons calculer également 
sa luminosité. A cet effet il faut utiliser la formule (36.42) qui dé- 
termine la quantité d'énergie libérée par la réaction proton-proton 
{nous savons que c'est précisément cette réaction qui joue le rôle 
principal dans l'élaboration de l'énergie à des températures pas trop 
élevées). Pour le calcul d’après cette formule il faut encore donner 
la fraction gravimétrique de l'hydrogène X. Nous procéderons d'une 
autre façon : d'après la luminosité observée de l'étoile essayons d’éva- 
luer la quantité X. Puisque pour les naines blanches la quantité 
& = L/M est petite (de l’ordre de 10-*) et la densité moyenne p, 
très grande (de l’ordre de 10% g/cm), à une température de l’ordre de 
9 +105 kelvins la formule (36.42) donne pour la quantité X une valeur 
très petite: X = 10%. Par conséquent, à l’intérieur des naines blan- 
ches la teneur en hydrogène est bien plus petite que dans les autres 
étoiles. Si nous prenions pour X une valeur de l’ordre de l'unité, 
la luminosité calculée d’une naine blanche scrait à peu près en mil- 
lion de fois plus grande que sa luminosité observée. 

La conclusion sur la très faible teneur en hydrogène dans les naïi- 
nes blanches ne concerne pas bien entendu leurs couches superficiel- 
les, où la température est basse et où les réactions nucléaires n'ont 
pratiquement pas lieu. Toutefois, à mesure qu'on s'enfonce dans 
l'étoile, la puissance des réactions nucléaires croît et la teneur rela- 
tive en hydrogène diminue. Il se peut qu’à l’intérieur d’une naine 
blanche la quantité d'hydrogène soit négligeable, tandis que les 
réactions nucléaires maintenant la luminosité de l'étoile se produisent 
dans les couches profondes de l'enveloppe. 

Outre la luminosité due aux réactions nucléaires, les naines blan- 
ches peuvent rayonner également grâce à l'énergie dégagée par la 
compression gravifique (comme nous l'avons établi au $ 35). Cepen- 
dant, la compression n'est possible que dans le cas d’une dégéné- 
rescence incomplète du gaz, car dans le cas d'une dégénérescence 
<omplète, à chaque masse de l’étoile correspond son propre rayon. 
En raison de leurs luminosités très faibles les naines blanches peu- 
vent rayonner Jongtemps (en demeurant des naines blanches) tout 
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simplement grâce à l'énergie thermique qu'elles contiennent, c'est-à- 
dire en se refroidissant lentement (voir [7] et [8]). 

6. Etoiles à neutrons. Nous avons vu ci-dessus qu'une étoile de 
masse supérieure à la limite de Chandrasekhar déterminée par la 
formule (37.32) ne peut pas se trouver à l’état de naine blanche. Etant 
donné que pour les naines blanches u, Æ 2, cette limite vaut 1,4 MG. 
En fait la limite de la masse d’une naine blanche doit être quelque 
peu inférieure à cette valeur. Il en est ainsi du fait qu'avec l’augmen- 
tation de la masse la densité d’une naine blanche croît, et les densités 
très grandes déclenchent ce qu'on appelle la neutronisation de la ma- 
tière. Compte tenu de cette circonstance on obtient pour la limite 
en question une valeur de 1,2 MG. 

Le processus de neutronisation consiste en l'absorption d’un 
électron par un proton ou par un autre noyau avec la formation d'un 
neutron. Dans ces conditions est émis un neutrino qui emporte avec 
lui une partie de l'énergie de l’électron. Dans les conditions ordinai- 
res un neutron se désintègre rapidement en un proton et un électron, 
mais dans le cas d'un gaz électronique dégénéré, cette désintégration 
ne se produit pas, car un électron à énergie inférieure à celle de l’élec- 
tron absorbé ne trouve déjà plus de place dans le gaz dégénéré étant 
donné que tous les niveaux énergétiques relativement bas sont oc- 
cupés. La neutronisation débute à des densités de l’ordre de 10° 
à 1019 g/cm, et dans le cas des densités nucléaires (de l'ordre de 
1014 à 1015 g/cm°) elle devient presque totale. 

Les étoiles composées d'un gaz de neutrons (appelées étoiles à 
neutrons) possèdent des configurations stables analogues à celles des 
naines blanches examinées précédemment. Cependant, leurs densités 
sont bien plus grandes que celles des naines blanches et leurs rayons 
sont donc plus petits. 

Pour construire le modèle d’une étoile à neutrons il faut connaître 
l'équation d'état du gaz neutronique. Puisque c'est un gaz dégénéré, 
nous pouvons prendre comme première approximation l'équation 
d'état du gaz électronique dégénéré, en y remplaçant la masse d’un 
électron par celle d'un neutron et en admettant que u, = 1. Si 
l'étoile se compose d’un gaz non relativiste, alors, d’une façon ana- 
logue à la formule (37.21), on obtient la relation suivante entre le 
rayon et la masse de l'étoile: 


M \1/3 
R=—1,5.106 (-£.) | (37.34) 


En considérant une étoile à neutrons comme étant composée d'un 
gaz relativiste, nous pouvons déterminer la masse limite d’une étoile. 
En posant u, — 1 dans la formule (37.32), on trouve pour la masse 
limite une valeur de 5,75 MG. 

En réalité l'équation d'état d'un gaz neutronique peut différer 
sensiblement de la relation polytropique que nous avons adoptée. Pour 
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écrire cette équation avec une précision plus grande il faut prendre 
en considération l'interaction entre les neutrons (dont la loi n’est 
pas encore parfaitement connue). D'autre part, il faut tenir compte 
de la présence dans le gaz neutronique d’une certaine quantité de 
protons et d'électrons, dont la part augmente avec l'approche de la 
surface de l'étoile. Dans les parties centrales des étoiles particulie- 
rement denses il peut également y avoir des hypérons (c’est-à-dire 
des particules élémentaires instables de masse supérieure à celle 
d’un neutron). Il en résulte que la relation (37.34) entre la masse et 
Je rayon d’une étoile à neutrons doit légèrement changer, de même 
que la valeur de la masse limite indiquée plus haut. 

Il convient encore de prendre en considération le fait que dans 
le calcul des modèles des étoiles très denses il faut utiliser non pas la 
théorie de l'attraction de Newton. mais celle d’Einstein (voir [9])). 
Cela est nécessaire lorsque le rayon de l'étoile est comparable à son 
rayon gravifique 

26GM 

R, = —. (37.35) 
Les rayons des étoiles ordinaires sont bien plus grands que leurs rayons 
gravifiques (par exemple, pour le Soleil R, = 2,95 km. alors que 
R — 7:10 km). Cependant, comme le montre la comparaison des 
formules (37.34) et (37.35), pour les étoiles à neutrons le rayon R 
ne dépasse le rayon À, que de quelques fois. Si on utilise l'équation 
d'état réelle du gaz neutronique et la théorie d'attraction relativiste, 
alors pour la masse limite d’une étoile à neutrons on obtient une va- 
leur proche de 2,4 MG. 

Lorsque la masse d'une étoile dépasse la valeur limite indiquée, 
elle ne peut pas exister sous la forme d’une étoile à neutrons, car la 
force de pression du gaz neutronique n’équilibre pas la force de l'at- 
traction. Une telle étoile se comprime et son rayon devient inférieur 
au rayon gravifique. Autrement dit, l'étoile se trouve à l’intérieur 
d'une sphère de rayon R, qui porte le nom de sphère de Schwarz- 
schild. La propriété principale de cette sphère consiste en ce qu'au- 
cun rayonnement n'en sort à l'extérieur. C’est pourquoi une telle 
étoile s'appelle trou noir. 

On sait qu’on a d'abord découvert les naines blanches et ce n’est 
qu'ensuite qu'elles ont été expliquées théoriquement. L'histoire de 
l'étude des étoiles à neutrons et des trous noirs a suivi une toute autre 
voie : l'existence éventuelle de ces objets a d’abord été établie par 
les théoriciens et ensuite on a commencé à les chercher dans le ciel. 
On peut admettre qu'en ce qui concerne les étoiles à neutrons ces 
recherches ont été couronnées de succès: elles sont identifiées aux 
pulsars (voir $ 31). Pour ce qui est des trous noirs, leur découverte 
est liée à de grandes difficultés, puisqu'ils n’émettent pas eux- 
mêmes de lumière. Pour déceler les trous noirs on a donc fait appel 
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à deux méthodes: 1) recherche des étoiles massives sombres dans les 
systèmes doubles d'après le mouvement du compagnon visible; 
2) étude des couples stellaires serrés dans lesquels la matière s'écoule 
d’une composante à l’autre. Si l’étoile qui capture la matière est une 
étoile à neutrons ou un trou noir, elle doit rayonner dans la région 
des rayons X du spectre grâce à l’énergie gravifique. Le choix entre 
ces deux types d'objets peut être fondé sur les renseignements dis- 
ponibles sur la masse de l'étoile. A la suite de telles explorations 
on a retenu plusieurs trous noirs éventuels, en particulier la source 
à rayons X Cygne X-1 ; toutefois, leur nature hypothétique n’a en 
aucun cas été confirmée avec certitude. 

7. Problème de l’évolution stellaire. Le problème de l’évolution 
stellaire, l’un des plus importants problèmes de l’astronomie, est 
lié à la théorie de la structure interne des étoiles. Actuellement sa 
résolution est fondée sur l’idée que le rôle principal dans l’évolution 
des étoiles revient aux réactions nucléaires. Les succès enregistrés 
par la physique nucléaire ont donc présenté un grand intérêt pour 
l'élaboration des vues modernes sur l’évolution stellaire exposées 
dans de nombreux ouvrages (voir, par exemple, [10]). Nous n’en fe- 
rons ici qu'une revue sommaire. 

La plupart des chercheurs considère que les étoiles apparaissent 
à partir d'une matière diffuse. Initialement un nuage de matière 
diffuse se comprime jusqu'aux dimensions d’une étoile sous l’action 
de sa propre attraction. L'étoile qui apparaît ainsi s’échauffe par 
suite de la transformation de l’énergie gravifique en chaleur. Ensuite, 
à mesure que la température croît, dans l’étoile s’amorcent des réac- 
tions nucléaires qui transforment l'hydrogène en hélium. A cette 
époque la composition chimique de l'étoile est homogène, elle se 
compose essentiellement d'hydrogène. Sur le diagramme spectre- 
luminosité l'étoile se situe dans la séquence principale. 

Le sort ultérieur d'une étoile dépend sensiblement de sa masse. 
Plus celle-ci est grande, plus les réactions nucléaires à l’intérieur 
sont rapides. À mesure que l'hydrogène brüle, le poids molécu- 
laire croît et il en résulte l’augmentation de la température. Ceci 
renforce la luminosité, et sur le diagramme spectre-luminosité 
l'étoile se déplace à droite et vers le haut de la séquence principale. 
D'après les calculs c'est précisément une telle évolution que doit 
subir une étoile de grande masse. Le Soleil peut demeurer sur la sé- 
quence principale environ 10 milliards d'années. Les étoiles des clas- 
ses spectrales avancées, c'est-à-dire de petites masses, n’ont pas pu 
quitter la séquence principale pendant la durée de vie de la Galaxie. 

Ainsi, un ensemble d'étoiles du même âge doit occuper une posi- 
tion bien définie sur le diagramme spectre-luminosité : les étoiles des 
classes avancées doivent appartenir à la classe principale, alors que 
les étoiles des premières classes doivent être déplacées vers le haut 
à droite. De plus, avec l'augmentation de l’âge de l’ensemble d’étoi- 
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les, l’inflexion de la séquence principale doit se déplacer dans le sens 
des classes spectrales avancées. La conclusion théorique peut être 
vérifiée par des données d'observation. A cet effet il convient d’ob- 
server les amas stellaires, car chacun d'eux se compose vraisembla- 
blement d'étoiles du même âge environ. Il s’est avéré que les diagram- 
mes spectre-luminosité construits pour les amas sur la base des don- 
nées d'observation sont tout à fait semblables aux diagrammes théo- 
riques. Ceci permet de distinguer les amas jeunes des amas vieux, et 
en général de se prononcer sur l’âge des amas isolés. Le bon accord en- 
tre les diagrammes spectre-luminosité théoriques et observés des amas 
stellaires est considéré comme l'un des principaux arguments en 
faveur de la théorie moderne de l’évolution stellaire. 

Les voies évolutives des étoiles après la combustion de la masse 
notable d'hydrogène à l’intérieur de l'étoile sont très compliquées. 
Lorsque dans la région centrale de l'étoile l'hydrogène est presque 
complètement brûlé, cette région, privée de sources d'énergie, com- 
mence à se comprimer rapidement. Ceci entraîne la hausse de la tem- 
pérature et le déclenchement de la combustion de l'hydrogène dans 
la couche adjacente au noyau isotherme dense ainsi formé. Ce pro- 
cessus provoque l'expansion de l'étoile et l’apparition d’une envelop- 
pe convective étendue. Dans cet état une étoile peut probablement 
perdre de grandes quantités de matière. Il se peut que de telles étoi- 
les soient observées sous la forme de géantes rouges. Comme le mon- 
trent les observations, dans les géantes rouges il y a réellement l’écou- 
lement de la matière. La dissipation progressive de l'enveloppe con- 
duit à la formation d’une étoile chaude sous la forme d'une naine 
blanche. Après avoir dépensé les restes de l'énergie nucléaire, une 
naine blanche rayonne déjà grâce au refroidissement. De la sorte, 
les naines blanches sont le dernier stade de l’évolution stellaire. 

Cependant, les étoiles sont loin de terminer toutes leur évolution 
précisément de cette manière. Nous avons déjà dit que seule une étoi- 
le dont la masse ne dépasse pas 1,2 MSG après l’éjection de la matière 
peut se transformer en naine blanche. Mais si la masse finale d’une 
étoile est plus grande, alors, d’après la théorie, elle se transforme soit 
en étoile à neutrons, soit en trou noir. Il est très probable que les 
étoiles à neutrons sont formées par les explosions des supernovae. 
Et nous ne savons pas pour l’instant comment se forment les trous 
noirs. 

L'élaboration de la théorie de l’évolution stellaire a heurté 
de nombreux problèmes fort ardus. L'un d'eux est la nécessité 
d'établir si à l’intérieur d’une étoile la matière subit ou non un bras- 
sage (outre les zones convectives où le brassage a naturellement lieu). 
La voie évolutive initiale décrite ci-dessus est fondée sur l’hypothèse 
de l’absence de brassage. Dans le cas contraire, c'est-à-dire si l'hy- 
drogène est amenéen permanence depuis les couches périphériques dans 
les régions centrales, l’évolution est plus rapide et le chemin que 
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l'étoile parcourt sur le diagramme spectre-luminosité se présente 
d’une autre façon. Toutefois, l’accord entre les diagrammes spectre- 
luminosité théoriques et observés des amas peut être considéré comme 
la confirmation de l’hypothèse sur l’évolution de l'étoile sans bras- 
sage de la matière. 

Une autre question importante concerne l’éjection de la matière 
par une étoile au cours de l’évolution stellaire. Nous avons déjà dit 
(au Chapitre VI) qu'un fort écoulement de la matière est propre aux 
étoiles chaudes des types WR, P Cygne et Be. Les observations té- 
moignent également de l’écoulement de la matière à partir des géan- 
tes rouges, ce qui conduit probablement en fin de compte à la forma- 
tion des naines blanches. Des quantités énormes de matière sont éjec- 
tées par les explosions des supernovae. Tous ces processus non station- 
paires et les processus analogues doivent être étudiés en détail par 
la théorie de l’évolution stellaire. 

Le problème jouit aussi d’un grand intérêt pour la théorie de 
l'évolution des étoiles qui appartiennent aux systèmes doubles ser- 
rés. Dans ces systèmes la matière d’une des composantes peut s'écou- 
ler vers l’autre. Nous avons déjà décrit des exemples de tels proces- 
sus (novae, sources de rayons X). Les calculs montrent que l’écoule- 
ment débute au stade évolutif de l'étoile, lorsqu’il s’y forme un noyau 
dense et qu’elle augmente en dimensions. Evidemment, l'écoulement 
peut fortement influencer l’évolution des deux composantes d’un 
couple serré. 

Il convient encore de relever un certain courant dans la cosmogo- 
nie, selon lequel on tente d'obtenir des renseignements sur l’origine 
et l’évolution des étoiles par l'analyse des données d'observation. 
Dans ce courant l'acquisition la plus éminente est la découverte et 
l’étude des associations stellaires par Ambartsoumian et ses colla- 
borateurs. 

On sait qu'une association stellaire constitue un groupe d'étoiles, 
qui d’après plusieurs indices peut être considéré comme ayant ap- 
paru à une époque relativement récente (de l’ordre d’un million 
d'années). Le fait même de l’existence des associations conduit à 
deux conclusions importantes : 4) les étoiles naissent par groupes; 
2) le processus de la formation des étoiles se poursuit jusqu'’aujour- 
d'hui. Ambartsoumian a prédit l'expansion des associations à 
des vitesses de l’ordre de 5 km/s, ce qui a été observé par la suite. Il 
a émis également l’hypothèse sur la naissance des étoiles sous forme 
d'associations à partir de corps préstellaires plus denses. Les asso- 
ciations sont des formations très instables (leur énergie est positive). 
Elles se décomposent rapidement et les étoiles qui les constituent se 
mélangent à d’autres étoiles formées antérieurement. On peut tenter 
d'établir l’évolution ultérieure d’une étoile en étudiant les caracté- 
ristiques spatiales et cinématiques des étoiles, ainsi que d’autres 
particularités observées (voir [11] et [12]). 
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En conclusion de ce chapitre nous pouvons dire que durant ces 
dernières trente à quarante années la théorie de la structure et de 
l’évolution des étoiles a connu de très grands succès. 
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Epaisseur optique de la chromo- 
sphère solaire 193 
— — de la couronne solaire 
211 
Epaisseurs optiques des atmos- 
phères planétaires 252. 257, 
265 
— — des nébuleuses de pous- 
sière 450 
Equation du bilan énergétique 
d’une étoile 496 
— d'Emden 491 
— d'équilibre d’une étoile 
489 


— — mécanique 90. 70. 489 
— — des photosphères 74 
— — radiatif 17. 18. 117, 
134, 237, 350, 356 
— d'état du gaz dégénéré 503 
Equation du bilan énergétique 
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parfait 901 
Equation intégrale d’Abel 208 
— — de diffusion 129 
— — de Milne 26. 28 
— de la théorie de la structu- 
re interne d'une étoile 514 
— de transfert en présence de 
l'effet Doppler 356 
— — du rayonnement 14. 16. 
20 
— — — dans un milieu 
plan parallèle 20, 118. 237, 
343 
— — — dans un milieu sphé- 
rique symétrique 19. 84. 445 
Equilibre hydrostatique 489 
— radiatif 17, 45 
— thermodynamique 42 
— — local 42, 45 
. écart de !” 115 
Eruption chromosphérique 188, 
221, 234 
Etat métastable d’un atome 213, 
318, 380 
Etendue des photosphères stel- 
laires 81 
Etoiles binaires (doubles) 85, 
89, 365. 386, 411. 533 
— éruptives 388 
— magnétiques 164 
— à neutrons 435, 529, 532 
— à raies spectrales brillan- 
tes 365 
— de la séquence principale 
75, 519 
— non stables (voir 
Supernova, etc.) 364 
— du type Be 366, 376 
— — T Taureau 387 
UV Baleine 388 
— — Wolf-Rayet 20 
— — Z Andromède 3S6 
Evolution stellaire 531 
Excès de couleur 453 
Excitation des atomes dans les 
atmosphères des étoiles 153 


Nova, 
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Excitation des atomes dans la 

chromosphère 198 

— — par collisions 314, 
321 

— — dans la couronne solai- 
re 210 

— — dans le milieu interstel- 
laire 462 

— — dans les nébuleuses ga- 
zeuses 307 

— — par photo-ionisation 
et recombinaisons 307 


Facteur de dilution du rayonne- 
ment 281, 298, 460 

Facules 188 

Fluctuations de l'éclat de la 
Voie Lactee 441 

Fluorescence 124, 128 

Flux de rayonnement 12 

Fonction d’Ambartsoumian 40, 
129, 240 
— de Holtsmark 104 

Force d'oscillateur 95 

Formule barométrique 196, 214 
— de Boltzmann 57, 154 
— de Maxwell 58 
— de Planck 43 
— de Saha 57, 154 
— de Thomson 61 


Galaxie, :champs fmagnétiques ‘ 
453, 479 
—, rayonnement ‘radio 472, 
4T4 
—, structure 479 

Gaz dégénéré 503 


— interstellaire, concentra- 
tion 466, 478 
— —, ionisation 454. 458 


— —, mouvement 467 
— —, température 466, 471, 
475 
Granulation 183 
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Hydrogène interstellaire 454 


Indicatrice de diffusion 237 
— — dans les atmosphères 
des planètes 256, 261 
— — dans les nébuleuses de 

poussière 449 
— — de Rayleigh 239 
Indice de réfraction des ondes 
radio 213 
Intensité du rayonnement des 
raies d'émission dans les spec- 
tres des nébuleuses 310 
Intensités centrales des raies 
d'absorption 138 
— du rayonnement 12 
— du rayonnement des raies 
d'émission dans les spectres 
des étoiles instables 371 
Ion négatif d'hydrogène 60 
lonisation des atomes dans les 
atmosphères stellaires 153 
— — par collision 216, 301 
— — dans la couronne solai- 
re 216 
— — à l’intérieur des étoiles 
503. 508 
— — dans le milieu interstel-” 
laire 454 
— — dans les 
gazeuses 293 
— — par rayonnement 995 


nébuleuses 


Largeur équivalente d’une raie 
spectrale 142 

Limite de Chandrasekhar 526 

Loi de déplacement de Wien 268 
— de Kirchhoff 43 
— de Stefan-Boltzmann 44 


Masers cosmiques 480 

Milieu interplanétaire 235 

Masses des enveloppes des novae 
402, 411 
— des nébuleuses diffuses 314 
— — planétaires 315 


Matière préstellaire 533 
Méthode de Chandrasekhar 25 
— d'Eddington 24 
— de Schwarzschild-Schuster 
22, 119 
Méthodes de Zanstra pour la dé- 
termination de la températu- 
re stellaire 287 
Modèles des atmosphères plané- 
taires 271 
— — stellaires 116, 121 
— de la chromosphère solai- 
re 199 
— des étoiles 498, 519 
— de la ‘photosphère solaire 
181 
— des photosphères stellai- 
res 73, 14, 15 
— du Soleil 519 
Molécules dans les atmosphères 
des étoiles 174 
— — des planètes 256, 263 
— dans l’espace interstellai- 
re 467. 480 
Mouvement des enveloppes des 
étoiles non stables 412 
— du gaz interstellaire 467, 
478 


Naines blanches. 
476 
— —, photosphères 78 
structure interne 523 
Nébuleuse du Crabe 430. 434 
Nébuleuses cométaires 387 

— gazeuses, composition 

chimique 328 

— —, densités 314. 325 

— —, distance 316 

— —, ionisation des atomes 


atmosphères 


— —, masses 314 
— —, pression de 
ment 359 
— —, spectres 279, 317, 330 


rayonne- 
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Nébuleuses gazeuses, tempé- 
ratures 305, 325 
— — — des étoiles excita- 
trices 284, 291, 325 
— planétaires (voir 
leuses gazeuses) 
— de poussière, liaison avec 
les étoiles 438 
— —, luminescence 444 
— —, nature des particules 
450 
— à réflexion 444 
Neutrino 488, 512, 520 
Nova, données d'observation 
391 
—, énergie libérée par l’ex- 
plosion 412 
—, expansion de l'enveloppe 
394, 420 
—, première période de l’ex- 
plosion 397 
— récurrente(s) 393 
—, stade nébulaire 402 
Nova Hercule 404 
Novoides 393 
Noyaux des nébuleuses plané- 
taires 280. 287, 292, 306 


Nébu- 


Ondes de choc dans les atmo- 
sphères stellaires 387 
— — dans le gaz interstellai- 
re 468 
Origine des étoiles 531 
— des nébuleuses planétaires 
362 


Photo-ionisation 55, 291, 300, 
307 

Photosphère des étoiles 11 
— —, absorption du rayon- 


nement 55 
— — chaudes 75 
— —, écarts de l'équilibre 


thermodynamique Ilocal 80 
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Photosphère des étoiles, équa- 
tions fondamentales 20 
— — étendues 81 
— — froides 77 
— —, structure 49 
— des naines blanches 78 
— du Soleil 76, 180 
Polarisation du rayonnement 
de la couronne 205, 209 
— — de la Nébuleuse du 
Crabe 431 
— — des nébuleuses de pous- 
sière 450. 
— — radio des sources du 
Soleil 233 
— — de Vénus 257 
— — stellaire 452 
Poussière interstellaire 438 
— —, densité 451 
— —, dimensions des parti- 
cules 451 
— —, luminescence 444 
Pression du gaz à l’intérieur 
des étoiles 491, 498 
— — dans la photosphère des 
naines blanches 78 
— — du Soleil 181 
— — — stellaire 50 
— de radiation dans la 
chromosphère solaire 197 
— — interne des étoiles 497, 
498, 524 
— — dans les nébuleuses ga- 
zeuses 359 
— — dans la photosphère ‘ 
stellaire 52 
Principe d’invariance 241 
— de réciprocité 246 
Profil d’une raie d’absorption 
107, 110, 119, 123, 131, 137 
— — d'émission 367, 1368 
Profondeur optique 21, 45, 238 
— — des fréquences radio 
dans la couronne solaire 224 
Propagation des ondes radio dans 
la couronne solaire 230 
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Protubérances 188 
Pulsars 434 


Quasars 484 


Raie d'absorption dans le do- 

maine radio 478 

— — dans les spectres des 
étoiles non stables 386, 397 

Raies d'absorption interstellai- 

res 461 

— interdites dans le spectre 
de la couronne 213 

— — dans les spectres des 
galaxies 447 

— — — des nébuleuses 317 

— — — des novae 402 

— L, du «nébulium» 279, 
291, 302. 402 

— — dans le spectre d’une 

nébuleuse 348, 354 

— — — du Soleil 201 

— de rayonnement dans la 
diffusion cohérente 116 

— — dans la diffusion in- 
cohérente 131 L 

— — dans l'équilibre ther- 


modynamique local 107 
— —, intensités 311, 322, 
311, 408 
— —, — centrales 138 


— —, largeurs équivalentes 
110, 142 

— — en présence de fluores- 
cence 124 

— —, profils 368, 369, 409 

— — dans le spectre de la 
couronne 211 

— — dans les spectres des 
nébuleuses 279 

— — — des planètes 264 

— — stellaires 338, 376, 380, 
385, 388, 424 

— — stellaires 107-142 
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Raies L,, variation sur le dis- 
que du Soleil 140 
Rayonnement cosmologique 484 

— infrarouge des nébuleuses 
341 

— radio cosmique 469 

— — du gaz interstellaire 
470, 472, 414, 478 

— — de la Métagalaxie 482 

— — monochromatique de la 
Galaxie 414 

— — de la Nébuleuse du Cra- 
be 425, 430 

— — des planètes 269 

— — du Soleil 222 

— — — calme 224 

— — —, distribution sur le 
disque 227 

— — —, sporadique 232 

— — des sources discrètes de 
la Galaxie 392 

— dans la raie spectrale 107, 
117, 132 

— dans le spectre continu 330, 


— synchrotron 234, 270, 426, 
473, 484 
— — non thermique 233, 
269, 472 
— ultraviolet du Soleil 220 
— X du Soleil 220 
Rayons cosmiques 433 
Réactions nucléaires 510 
Recombinaisons 217, 293. 307, 
330, 334. 342. 348, 372, 461 
Réflexion du rayonnement par 
diffusion 237. 445 
— de la lumière par la sur- 
face d’une planète 257 
Relation « masse-luminosité » 
170 
Répartition des atomes selon la 
hauteur de la chromosphère 
. 495 
— de l'éclat sur le disque 
stellaire 29, 68 
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Répartition de l'éclat dans une 
nébuleuse de poussière 448 
— de l'énergie du spectre 

stellaire 67 

Résolvante de l'équation inté- 
grale de diffusion du rayonne- 
ment 31, 33 

Rotation des étoiles 159 


Soleil, chromosphère 190 
—, couronne 203 
—, photosphère 180 
—, rayonnement radio 
—, structure interne 501, 519 
—, supercouronne 234 
Sources d'énergie stellaire 489, 
510 
— locales du rayonnement 
radio du Soleil 233 
Spectre ultraviolet de la couron- 
ne du Soleil 220 
— — des étoiles 76, 384 
— — des noyaux des nébu- 
leuses planétaires 288 
— — du Soleil 199 
Spectres continus de la couronne 
solaire 204 
— — des étoiles 67 
— — — du type Be 378 
— — de la nébuleuse du Cra- 
be 430 
— — des nébuleuses comé- 
taires 388 
Sphère de Schwarzschild 530 
Stratification du rayonnement 
dans les nébuleuses 300 
Structure interne des étoiles de 
la séquence principale 519 
— — du Soleil 520 
Supercouronne du Soleil 234 
Supernovae. résultats d'obser- 
vations 424 
—, masses des enveloppes 432 
—, rayonnement radio des en- 
veloppes 425 
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Synthèse nucléaire 


Taches solaires 186 
Taux d'émission 15, 21, 237 
Température de brillance 223 
— — du rayonnement radio 
223, 269, 270. 470 
— cinétique de la couronne 
213 
— — du gaz interstellaire 466 
— effective 46 
— — d’une étoile 46 
— interne d’une étoile 492, 
519 
— d’ionisation 168 
— — d’une étoile 168 
— des nébuleuses 332 


INDEX 
Température  spectrophotomét- 
rique des étoiles 72, 378, 


Théorème de Rosseland 282-284 
— de viriel 495 

Transfert de l'énergie à l’inté- 
rieur d'une étoile 50% 

Transitions libre-libre (free-free} 
56. 58, 59. 66, 226, 508 

Trou noir 530 

Turbulence dans les atmosphères 
des étoiles 158 
— du gaz interstellaire 467 


Variables à éclipses 30, 69, 89 
— à longue période 385 
Vent solaire 216 
— stellaire 384 


TABLEAUX DES CONSTANTES PHYSIQUES 
ET ASTRONOMIQUES 


Constantes physiques 


Vitesse de la lumière 

Constante gravifique 

Constante de Planck 

Charge de l’electron 

Masse au repos de l'électron 

Masse d'un atome d'hydrogène 
Constante de Boltzmann 

Constante de Stefan 

Constante universelle des gaz 

Rayon de la première orbite de Bohr 
Fréquence d'ionisation de l'hydrogène 
Électron-volt en ergs 


Constantes astronomiques 


Unité astronomique 
Parsec 

Année-lumière 

Masse du Soleil 
Luminosité du Soleil 
Rayon du Soleil 

Densité moyenne du Soleil 


Accélération de la pesanteur à la surface 


solaire 
Nombre de secondes par an 


2,99792-1019 cm:s-! 
6,672-10-8 dyne-cim°-;r® 
6,626-10-°* erg.s 
4,802-10-10 u.ess. 
,109.10°8 g 

673-1072 g 
380- 10716 erg-degré”! 
968 - 10-15 erg-cm-*-degré-* 
8,314-10° erg-g-!.degre”! 
ao —=0,529-1078 cm 
Vo=3,290-1015 s-1 
1 eV=1,602-10"12 erg 


eQ9 
NET INR TR 
tell 


HS TS 3 


1,496-1013 cm 
3,086-1018 cm 
9,460-101° cm 
1,991-1058 g 
3,86-1055 erg-s”1 
6,960-1019 cm 
1,41 g-cm* 


2,140-10% cm-s”? 
3,156-10° s 


Pour des tableaux plus détaillés voir : Allen C.W. Astrophysical Quantities. 


1973. 


